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The Road goes ever on and on
Down from the door where it began.
Now far ahead the Road has gone,
And I must follow, if I can,
Pursuing it with eager feet,
Until it joins some larger way
Where many paths and errands meet.
And whither then? I cannot say
J.R.R. Tolkien (1892-1973),
The Fellowship of the Ring (1954).
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Cap´ıtulo 1
Introduccio´n
Denominamos zonas de formacio´n estelar a aquellas galaxias o partes de una galaxia,
independientemente del taman˜o que tengan, en las que en la actualidad esta´n naciendo
estrellas o han nacido estrellas recientemente. Si las poblaciones jo´venes que albergan
contienen estrellas de tipos espectrales O y B, su radiacio´n puede fotoionizar nubes de gas
cercanas generando as´ı regiones H ii. Gracias a la emisio´n de estas regiones H ii podemos
identificar zonas de formacio´n estelar con estrellas masivas. Esta clasificacio´n englobar´ıa
desde regiones H ii individuales a galaxias espirales en cuyos brazos se acumulan regiones
H ii, incluyendo galaxias H ii (Sargent & Searle 1970), galaxias compactas azules (Arp
& O’connell 1975), las galaxias compactas denominadas Green Peas (Cardamone et al.
2009), galaxias Wolf-Rayet (Conti 1999; Schaerer et al. 1999) o supercu´mulos estelares
(Ho 1997).
En la Fig. 1.1 se muestran algunos ejemplos de esta clase de objetos. El intere´s de estos
objetos radica en que constituyen laboratorios en los que estudiar co´mo se forman las
poblaciones estelares y co´mo ese proceso influye en la evolucio´n gala´ctica.
Una forma de estudiar estos objetos es mediante su espectro de l´ıneas de emisio´n. Dichas
l´ıneas de emisio´n se producen por la desexcitacio´n radiativa de los electrones de los
a´tomos en las regiones H ii. Dichas l´ıneas pueden ser usadas para obtener informacio´n
sobre los procesos que las han generado y el entorno en el que han sido emitidas.
Para obtener dicha informacio´n se utilizan diversos indicadores que frecuentemente con-
sisten en cocientes de intensidades de l´ıneas de emisio´n o del continuo (ver trabajos
de Ferland 2003; Stasin´ska 2004, 2009, para resu´menes sobre este asunto). Ejemplos de
1
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Figura 1.1: Ejemplos de zonas de formacio´n estelar. De arriba a abajo y de izquierda
a derecha: region H ii M43 (1), supercu´mulos en galaxia NGC 1569 ESA (2), gala-
xia espiral M51 (3), galaxia BCG IZw18 (4).Creditos: (1) NASA,ESA, M. Robberto
(Space Telescope Science Institute/ESA) y Hubble Space Telescope Orion Treasury
Project Team; (2) ESA, NASA y P. Anders (Go¨ttingen University Galaxy Evolution
Group, Alemania); (3) NASA, ESA, S. Beckwith (STScI) y Hubble Heritage Team
(STScI/AURA); (4) NASA, ESA, Y. Izotov (Main Astronomical Observatory, Kyiv,
UA) y T. Thuan (University of Virginia).
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estos indicadores son la anchura equivalente de la l´ınea Hβ (EW(Hβ)) para estimacio-
nes de edad (Copetti et al. 1986), el para´metro de suavidad de radiacion η′ (Vı´lchez &
Pagel 1988) para estimaciones de temperaturas efectivas de cu´mulo, o los para´metros
R23 (Pagel et al. 1979), tambie´n denominado O23, y S23 (Vı´lchez & Esteban 1996) como
indicadores de abundancias.
Una manera funcional de hacer uso de los indicadores son los diagramas de diagno´sticos,
donde se representan frente a frente dos indicadores de propiedades f´ısicas distintas. De
esta forma la posicio´n de un objeto en ese diagrama nos proporcionar´ıa informacio´n sobre
e´l de forma gra´fica y ra´pida. Hay diagramas de diagno´stico cuyo uso esta´ muy extendido,
como es el caso de los diagramas de Baldwin et al. (1981) y Veilleux & Osterbrock (1987)
usados para distinguir objetos excitados por distintos mecanismos (nu´cleos activos de
galaxias o poblacio´n estelar). Tambie´n existen diagramas ma´s espec´ıficos para el caso de
excitacio´n por poblaciones estelares, que es el caso que nos ocupa, como los de Dopita
et al. (2006a), u´tiles para estimar edades y metalicidades.
Tanto si se usan independientemente o en diagramas de diagno´stico es imprescindible la
calibracio´n de los indicadores. Estas calibraciones pueden hacerse bien emp´ıricamente,
usando espectros reales, o teo´ricamente, usando modelos del espectro de l´ıneas de emi-
sio´n. En las calibraciones emp´ıricas se utilizan objetos de referencia para los que el valor
de la propiedad para la cual se quiere usar el estimador esta´ bien establecido mediante
me´todos alternativos. En estos objetos de referencia la multitud de procesos y para´me-
tros que influyen en el espectro esta´n presentes. Sin embargo, al estar mezclados todos
los efectos, resulta dif´ıcil estimar las propiedades de intere´s. Por otra parte los modelos
teo´ricos, aunque esta´n limitados por nuestro conocimiento de la f´ısica involucrada, nues-
tra capacidad para implementarla en los modelos y por el nu´mero limitado de para´metros
que pueden tenerse en cuenta, permiten un control sobre los para´metros relevantes. Esto
nos permiten evaluar la influencia de los distintos para´metros diferencia´ndola claramente
de los efectos debidos a otras causas. Este control sobre los para´metros permite calcular
mallas o secuencias de modelos con las que se puede abarcar un rango de los valores
de los para´metros relevantes mayor que el que abarcan los objetos de referencia. La
combinacio´n de estas mallas con diagramas de diagno´stico es una herramienta muy u´til
para estimar propiedades y analizar grandes muestras. Algunos ejemplos de este tipo de
mallas los podemos encontrar en los trabajos de Huchra (1977), Olofsson (1989), Garc´ıa
Vargas & Dı´az (1994), Stasin´ska & Izotov (2003) y Dopita et al. (2006a), entre otros.
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Estas ventajas de los modelos teo´ricos los convierte en potentes herramientas para desci-
frar los espectros de l´ıneas de emisio´n y poder as´ı extraer informacio´n sobre la poblacio´n
estelar ionizante que los genera.
Para modelizar el espectro de l´ıneas de emisio´n y la f´ısica de una zona de formacio´n
estelar se usan co´digos de fotoionizacio´n, como por ejemplo Cloudy (Ferland et al. 1998)
o MAPPINGS (Binette et al. 1985; Groves et al. 2004; Sutherland & Dopita 1993). En
estos co´digos esta´n implementados los procesos f´ısicos relevantes y se tienen en cuenta
las caracter´ısticas del gas y de la radiacio´n ionizante. A la hora de usar estos co´digos
es necesario definir una estrategia de modelado que, dependiendo de la complejidad
de la zona de formacio´n estelar, puede seguir dos aproximaciones distintas. Una ser´ıa
considerar que la zona de formacio´n estelar se describe adecuadamente mediante una
u´nica regio´n H ii, por lo tanto bastar´ıa con un u´nico modelo de fotoionizacio´n para
describir una galaxia. Ejemplos de este tipo de modelizacio´n los tenemos en los trabajos
de Stasin´ska et al. (2001) y Charlot & Longhetti (2001). Esta descripcio´n ser´ıa va´lida
evidentemente en los casos extremos de que tengamos una u´nica regio´n H ii o una
region H ii que domine sobre las otras. Tal es el caso de las galaxias compactas y
los supercu´mulos estelares. Pero en el caso ma´s general, no hay una u´nica regio´n H ii
dominante, sino que tenemos un conjunto de regiones H ii muy diversas. Esta situacio´n
es la que se da, por ejemplo, en las galaxias espirales. Dicha diversidad de regiones
H ii obedece a las distintas geometr´ıas, abundancias y continuos ionizantes debidos a
las diferentes caracter´ısticas evolutivas y cantidades de estrellas que cada regio´n H ii
contiene. En esta situacio´n se puede considerar que tenemos mu´ltiples regiones H ii
distintas entre s´ı, cuyas emisiones se suman para dar el espectro final. En este caso ser´ıa
necesario realizar mu´ltiples modelos de fotoionizacio´n y combinarlos posteriormente.
Una aproximacio´n de este tipo la tenemos en Dopita et al. (2006a). En contraposicio´n
a esto, en Jamet & Morisset (2008) se reproduce satisfactoriamente el espectro de un
conjunto de regiones H ii mediante una u´nica regio´n H ii usando un para´metro de
ionizacio´n combinacio´n de los parametros de ionizacio´n de las regiones individuales.
Ma´s recientemente, Levesque et al. (2010) argumentan que las simulaciones de galaxias
mediante conjuntos de regiones H ii no conllevan una mejora notable con respecto a los
modelos de regio´n H ii u´nica. Ante esta controversia, cabe plantearse si efectivamente
con una u´nica region H ii se puede reproducir el espectro y describir la´ f´ısica de un
conjunto de regiones H ii.
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Es bien sabido, y esta´ en la base de su uso como indicadores, que hay l´ıneas de emisio´n
que son ma´s sensibles a determinados procesos f´ısicos y/o a la variacio´n de unas u otras
propiedades f´ısicas (Osterbrock & Ferland 2006). Por ejemplo, sabemos que la l´ınea del
He i λ4686 A˚ es ma´s intensa en regiones H ii que esta´n excitadas por continuos muy
duros, o que la linea de [O i] λ6300 A˚ es ma´s intensa en regiones H ii con choques. Por lo
tanto, cuando se considera el espectro global de un conjunto de regiones H ii puede que
distintas l´ıneas este´n influidas de maneras distintas por distintas regiones H ii. Por tanto
cabe preguntarse si todas las l´ıneas de emisio´n nos hablan del mismo tipo de regiones H ii.
Otra forma de plantear la pregunta es: ¿al estudiar un espectro con diversos indicadores
estamos mezclando informacio´n de distintas regiones H ii en proporciones diferentes?
En caso de que as´ı fuera, las propiedades deducidas cada una de una l´ınea distinta no
se podr´ıan asociar a priori a una u´nica poblacio´n comu´n de regiones H ii. Tampoco se
podr´ıa asociar trivialmente a una poblacio´n media de regiones H ii pues no sabemos co´mo
contribuyen un tipo u otro de regio´n H ii a cada una de las distintas l´ıneas (los pesos
en las medias). El problema se puede agravar si se utilizan como indicadores cocientes
de intensidades de l´ınea, pues pudiera ocurrir que se estuvieran usando emisiones que
provienen de regiones H ii con propiedades distintas para estimar un u´nico valor de la
propiedad en cuestio´n, el cual al final se asociar´ıa a una u´nica regio´n H ii.
Para aclarar esta cuestio´n es necesario plantearse co´mo dependen las l´ıneas de emisio´n
de las propiedades de la regio´n H ii para ver que´ clase de regiones H ii influyen en cada
l´ınea y co´mo lo hacen. La dependencia con la masa del cu´mulo ionizante es especialmente
interesante pues la intensidad media del continuo ionizante es proporcional a la masa
del cu´mulo y el taman˜o de las regiones H ii es proporcional a la intensidad del continuo
ionizante. Adema´s, la masa es una propiedad ba´sica de la poblacio´n estelar necesaria
para estudiar la historia de formacio´n estelar. Hay que resaltar que, aunque un cu´mulo
de alta masa es capaz de generar una regio´n H ii mucho ma´s brillante que la de un
cu´mulo de baja masa, al ser estos u´ltimos mucho ma´s abundantes (Lada & Lada 2003)
su contribucio´n podr´ıa no ser despreciable. Por este motivo la evaluacio´n de la depen-
dencia con la masa ha de hacerse incluyendo los cu´mulos de baja masa. La situacio´n
real es ma´s compleja pues en una galaxia real no solo hay regiones H ii ionizadas por
poblaciones de distinta masa sino que tambie´n hay mezcla de edades, y la intensidad y
dureza del continuo ionizante var´ıan con la edad. Para evaluar la dependencia en ma-
sa adecuadamente es necesario disponer de representaciones ajustadas de los continuos
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ionizantes de los cu´mulos de diversas masas y edades.
Para describir el continuo ionizante de una poblacio´n estelar, se pueden adoptar dos
aproximaciones distintas. Una ser´ıa describir el continuo ionizante de la poblacio´n estelar
mediante el continuo de una estrella de una masa determinada escalando la intensidad de
dicho continuo con el taman˜o de la poblacio´n estelar. Esta descripcio´n es la ma´s adecuada
si el continuo ionizante esta´ dominado por una u´nica estrella o un u´nico tipo de estrellas.
Ejemplos de este tipo de descripcio´n lo tenemos en los trabajos de Stasin´ska (1990),
Stasin´ska & Schaerer (1997), Bresolin et al. (1999) o Bresolin & Kennicutt (2002). En
caso de que haya varias estrellas ionizantes de distintas masas, ser´ıa ma´s exacto describir
la poblacio´n estelar ionizante mediante un conjunto de estrellas adecuado (Dopita et al.
2006a; Garc´ıa Vargas & Dı´az 1994; Olofsson 1989).
El continuo ionizante de los cu´mulos masivos se puede representar adecuadamente me-
diante el espectro medio proporcionado por modelos de s´ıntesis donde se asume que la
distribucio´n de masas estelares, la cual viene dada por la denominada funcio´n inicial de
masas (IMF de sus siglas en ingle´s, Salpeter 1955), esta´ bien muestreada. Esto significa
que todas las fases evolutivas estelares posibles de una edad dada esta´n representadas
por las estrellas que hay en el cu´mulo. Sin embargo, en cu´mulos de baja masa el nu´mero
de estrellas ionizantes es limitado y puede que no se muestreen todas las posibles fases
evolutivas relevantes. Esto implica que no ser´ıa va´lido usar un espectro promedio para
una edad y masa de cu´mulo dadas sino que hay que tener en cuenta la dispersio´n de
los observables obtenidos por los modelos de s´ıntesis. Estos efectos de muestreo, sobre
los que varios autores han llamado la atencio´n (Cervin˜o et al. 2000, 2003, 2002b; Garc´ıa
Vargas & Dı´az 1994; Oey & Clarke 1998) y de los que hay evidencias observacionales
(Jamet & Morisset 2008), afectan a cu´mulos de hasta 104 M (Cervin˜o & Luridiana
2004), lo que significa que la mayor´ıa de cu´mulos esta´n afectados en mayor o menor
medida por estos efectos.
Por lo tanto estamos ante dos cuestiones abiertas relacionadas entre s´ı: ¿co´mo modelar
un conjunto de regiones H ii? y ¿co´mo modelar el continuo ionizante de los cu´mulos
de baja masa? La resolucio´n de estas dos cuestiones permitir´ıa por tanto producir una
modelizacio´n ma´s correcta de las galaxias con formacio´n estelar. En este trabajo hemos
dado algunos de los pasos necesarios para su resolucio´n.
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Hemos abordado esta problema´tica desde dos direcciones distintas que convergen sobre
el objetivo u´ltimo de obtener un modelado adecuado del espectro de l´ıneas de emisio´n
de galaxias con regiones H ii.
En primer lugar hemos verificado co´mo cu´mulos con mismas caracter´ısticas globales de
masa total, edad y nu´mero de estrellas, e ide´nticas condiciones del gas, pueden dar lugar
a espectros de l´ıneas de emisio´n diferentes.
Tras esto, hemos explorado la distribucio´n de las propiedades de los continuos ionizantes
de cu´mulos de baja masa para el caso ma´s simple de cu´mulos de edad cero y metalicidad
solar. Esto nos ha permitido tener una idea de la relevancia de los efectos de muestreo
de la IMF en las propiedades de los cu´mulos de baja masa.
Finalmente, hemos analizado la dependencia de la intensidad de diversas l´ıneas de emi-
sio´n con la masa del cu´mulo ionizante para poder evaluar la influencia que tiene las
diversas regiones H ii en el espectro de las galaxias.
Una vez resueltas estas cuestiones previas se podra´ estudiar ma´s en profundidad la
influencia de la distribucio´n de los continuos ionizantes de cu´mulos en el espectro de
l´ıneas de emisio´n de regiones H ii. Posteriormente la implementacio´n de historias de
formacio´n estelar y de una funcio´n de masas de cu´mulos permitira´ obtener finalmente
modelos del espectro de l´ıneas de emisio´n de galaxias.

Cap´ıtulo 2
Regiones H II ionizadas por
cu´mulos de baja masa
2.1. Introduccio´n
Para que se cree una regio´n H ii es necesario tener un continuo ionizante suficientemente
intenso. Solo estrellas con masa superior a 20 M aproximadamente, que corresponde
a una temperatura efectiva, T ∗eff , mayor que 3 × 104 K aproximadamente y a tipos
espectrales O y B tempranos, pueden generar dicho continuo ionizante (Murdin 2001;
Osterbrock & Ferland 2006). Hay regiones H ii ionizadas por cu´mulos con varias de estas
estrellas (por ejemplo NGC 588: Jamet & Morisset 2008), o solo con una estrella, como
por ejemplo SH2-170, ionizada por una u´nica estrella de tipo O (Roger et al. 2004)1.
En cu´mulos cuya poblacio´n estelar ionizante se puede resolver, como los mencionados
anteriormente, se puede describir el continuo ionizante responsable de la regio´n H ii
asignando a cada estrella ionizante observada su correspondiente modelo de atmo´sfera
en funcio´n de su masa, edad y metalicidad (Simo´n-Dı´az & Stasin´ska 2008). Cuando no es
posible saber que´ estrellas son las responsables de la ionizacio´n, se pueden usar algunas
aproximaciones para abordar el problema. En lo que respecta a la edad de las estrellas,
se puede asumir que todas las estrellas han nacido en un lapso de tiempo pequen˜o y
por lo tanto se puede hacer la aproximacio´n de brote instanta´neo. Adema´s, como todas
han nacido en el mismo lugar, se puede suponer que tienen la misma metalicidad. En lo
1Ver Hunter & Massey (1990) para ma´s ejemplos de regiones H ii ionizadas por una u´nica estrella.
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que respecta a la masa de las estrellas ionizantes, se pueden adoptar dos aproximaciones
distintas a las que ya hicimos referencia en el cap´ıtulo 1. Se puede usar el continuo
ionizante correspondiente a una u´nica estrella de una masa determinada y realizar con
e´l simulaciones de fotoionizacio´n (ver Bresolin & Kennicutt 2002; Bresolin et al. 1999;
Stasin´ska 1990; Stasin´ska & Schaerer 1997, para ejemplos de mallas de modelos que
usan esta aproximacio´n). Opcionalmente, tambie´n se puede asumir que conocemos la
probabilidad de que una estrella se forme con una determinada masa (descrita por la
IMF). Dado que se conoce cua´l es la evolucio´n estelar en funcio´n de la masa estelar, se
puede, una vez asumida una IMF y bajo la aproximacio´n de brote instanta´neo, calcular
la distribucio´n de probabilidad de que un cu´mulo con cierta cantidad de estrellas a una
edad dada tenga cierto continuo ionizante. Dado que para el caso de un nu´mero infinito
de estrellas dicha distribucio´n de probabilidad converge a una distribucio´n gaussiana
con una desviacio´n esta´ndar relativa que tiende a cero, se puede considerar que todos
los cu´mulos de dichas caracter´ısticas poseen un continuo ionizante descrito por el valor
medio de la distribucio´n de continuos ionizantes posibles (Cervin˜o & Luridiana 2006).
El uso de dicho valor medio tiene la ventaja de que es directamente proporcional al
nu´mero de estrellas que contiene el cu´mulo, por lo que permite describir, con un solo
valor normalizado a un nu´mero de estrellas dado, todo el universo de posibles valores
medios de las distribuciones para diferentes nu´meros de estrellas. Este es el tipo de
informacio´n principal que se suele obtener de un modelo de s´ıntesis evolutiva.
Dicho continuo ionizante promedio se puede usar, al igual que el caso anterior, en un
co´digo de fotoionizacio´n para generar mallas de modelos que relacionan cocientes de
l´ıneas de emisio´n con las caracter´ısticas evolutivas de los cu´mulos (ver por ejemplo
Dopita et al. 2006a; Garc´ıa Vargas & Dı´az 1994; Olofsson 1989).
De forma alternativa, esta visio´n probabil´ıstica de la IMF se puede describir considerando
que la proporcio´n del nu´mero de estrellas ionizantes de diferentes tipos descrito por la
IMF coincide con la proporcio´n que se puede observar en cu´mulos cuando estos tienen
un nu´mero elevado de estrellas, o equivalentemente son suficientemente masivos.
Sin embargo, en cu´mulos de baja masa (Mcl< 103 M) las distribuciones de probabilidad
de continuos ionizantes no son gaussianas, y el valor del continuo ionizante promedio
no es una cantidad representativa (Cervin˜o & Luridiana 2006). En particular, se sabe a
priori que la luminosidad observada es del mismo orden o inferior a la luminosidad de
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las estrellas ma´s luminosas usadas para calcular el promedio (Cervin˜o & Luridiana 2004;
Cervin˜o et al. 2003). En adelante designaramos esta situacio´n como efectos extremos de
muestreo de la IMF.
Lo apuntado anteriormente no ser´ıa un problema en las mallas de modelos si, indepen-
dientemente de la combinacio´n de estrellas ionizantes que se usara para modelizar el
cu´mulo, las mallas de modelos dieran valores correctos. Por lo tanto, es l´ıcito plantear
hasta que´ punto las mallas de modelos de fotoionizacio´n de cu´mulos son va´lidas para
describir regiones H ii ionizadas por cu´mulos de baja masa.
En este cap´ıtulo estudiaremos co´mo puede variar el espectro de l´ıneas de emisio´n al variar
la forma e intensidad del continuo ionizante en casos de efectos extremos de muestreo
de la IMF. Comparando dichas variaciones del espectro de l´ıneas de emisio´n con los
resultados que se pueden inferir mediante el uso de mallas de modelos de fotoionizacio´n
que usan un continuo ionizante promedio, veremos cua´nto afectan los efectos extremos
de muestreo a las inferencias de las propiedades evolutivas de los cu´mulos. Parte del
trabajo que presentamos en este cap´ıtulo ha sido publicado en Villaverde et al. (2009,
2010a, 2007).
2.2. Metodolog´ıa
Para ver co´mo var´ıa el espectro de l´ıneas de emisio´n en el caso de efectos extremos de
muestreo y comprobar la utilidad de las mallas de modelos para estimar las propiedades
de regiones H ii ionizadas por cu´mulos de baja masa, hemos realizado diversas simula-
ciones y las hemos comparado con los resultados de mallas de modelos en diagramas de
diagno´stico. Nuestro intere´s no es obtener resultados cuantitativos concretos, sino ver
co´mo se distribuyen los resultados correspondientes a cu´mulos de baja masa con efectos
extremos de muestreo en los diagramas de diagno´stico con respecto a las predicciones de
las mallas de modelos. Nos hemos centrado pues en regiones H ii ionizadas por un con-
junto controlado de estrellas ionizantes plantea´ndonos las simulaciones de fotoionizacio´n
de una manera simple pero suficientemente ilustrativa teniendo en cuenta el objetivo
marcado.
Como referencia comu´n a todas las simulaciones, hemos usado una regio´n H ii ionizada
por una u´nica estrella de 100 M. Esta estrategia esta´ basada en nuestro intere´s en





















100 1 1 49.87 49.8 100
50 1 1 49.04 42.3 50
25 1 1 48.24 35.8 25
20 1 1 47.88 33.7 20
IMF(0.15-120) 1 0.0007 46.06 45.97 0.35
Mcl = 100 M
100 1 1 49.87 49.8 100
50 2 2 49.34 42.3 100
25 4 4 48.84 35.8 100
20 5 5 48.58 33.7 100
IMF(0.15-120) 282.9 0.2 48.51 45.97 100
log(Q(H0)cl) = 49.87
100 1 1 49.87 49.8 100
50 6.76 6.76 49.87 42.3 338
25 42.66 42.66 49.87 35.8 1 066
20 97.72 97.72 49.87 33.7 1 954
IMF(0.15-120) 6 443.42 4.6 49.87 45.97 2 255
Tabla 2.1: Caracter´ısticas de las simulaciones realizadas.
estudiar conjuntos con un nu´mero bajo de estrellas, donde los efectos de muestreo de
la IMF son ma´s notables. Adema´s, la funcio´n inicial de masa de cu´mulos indica que los
cu´mulos menos masivos son los ma´s abundantes, estando el l´ımite inferior de la funcio´n
inicial de masa de cu´mulos cerca del l´ımite superior de la IMF estelar (Lada & Lada
2003). En las simulaciones hemos usado como continuos ionizantes los correspondientes
a estrellas de 20, 25, 50 y 100 M de metalicidad solar y edad cero con su correspon-
diente T ∗eff . Tambie´n hemos realizado simulaciones de fotoionizacio´n usando el continuo
ionizante de un modelo de s´ıntesis de poblacio´n estelar para edad cero y metalicidad
solar, calculado con SED@ (Cervin˜o & Mas-Hesse 1994; Cervin˜o et al. 2002a)2 para
comparar con el continuo ionizante promedio de los posibles cu´mulos de baja masa.
Los continuos ionizantes en todas las simulaciones se han obtenido de modelos CoStar
(Schaerer & de Koter 1997), consistentes con los modelos de atmo´sferas utilizados en
el modelo de s´ıntesis. En la tabla 2.1 se resumen las caracter´ısticas de las simulacio-
nes realizadas. Las simulaciones se engloban en tres escenarios: nu´mero de estrellas fijo
e igual a 1, masa fija igual a 100 M y nu´mero de fotones ionizantes fijo igual al de
una estrella de 100 M. Estos escenarios se describira´n detalladamente en los apartados
2.2.1, 2.2.2 y 2.2.3 respectivamente. En la primera columna de la tabla 2.1 indicamos la
masa estelar asociada al modelo de atmo´sfera usado para asignar una forma al continuo
2Los modelos de s´ıntesis de poblacio´n SED@ esta´n disponibles en
http://www.laeff.cab.inta-csic.es/users/mcs/SED/ con valores renormalizados al rango de
masas 0.1-120 M usado en la IMF.
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ionizante. Las simulaciones con modelo de s´ıntesis se etiquetan como “IMF (0.15-120)”
para indicar que se usa una distribucio´n de masas en el rango de 0.15 a 120 M que es el
considerado en los modelos SED@. En la segunda y tercera columnas hemos distinguido
entre nu´mero total de estrellas en el cu´mulo y nu´mero de estrellas ionizantes (estrellas
con masa de al menos 20 M), puesto que en los modelos de s´ıntesis tambie´n entran
en consideracio´n estrellas no ionizantes. Estos nu´meros pueden ser obtenidos por simple
integracio´n de la IMF y no dependen del modelo de s´ıntesis. En la cuarta columna figura
el logaritmo del nu´mero de fotones ionizantes del cu´mulo, log(Q(H0)cl), que nos indica
la intensidad del continuo ionizante. En la quinta columna se muestra la Teff que nos
indica cu´al es la dureza del continuo ionizante (a mayor Teff , mayor dureza). Para definir
una Teff para el espectro proporcionado por el modelo de s´ıntesis usamos la temperatura
efectiva de cu´mulo definida por Mas-Hesse & Kunth (1991) (ver tambie´n seccio´n 3.2
para una descripcio´n ma´s detallada). En la u´ltima columna se muestra la masa total
asociada a cada simulacio´n.
A continuacio´n describiremos cada uno de los tres escenarios considerados.
2.2.1. Escenario de nu´mero de estrellas fijo (N cl = 1)
Como ya hemos comentando anteriormente, hay regiones H ii ionizadas por una u´nica
estrella. Las diferentes formas y flujos del continuo de estas estrellas ionizantes pueden
generar diferencias en el espectro de l´ıneas de emisio´n de la regio´n H ii. Para explorar
estas diferencias, en este escenario hemos considerado continuos ionizantes producidos
por una u´nica estrella de 100, 50, 25 o 20 M, o bien el correspondiente a un modelo de
s´ıntesis normalizado a una estrella. De esta forma hemos trazado parcialmente la curva
definida en los diversos diagramas de diagno´stico por las regiones H ii ionizadas por
estrellas individuales. Las caracter´ısticas de este conjunto de simulaciones se resumen en
la tabla 2.1. Este conjunto de simulaciones, exceptuando la simulacio´n correspondiente
al modelo de s´ıntesis, es el ma´s realista tanto en cuanto no supone fracciones de estrellas
(como en el escenario de nu´mero de fotones ionizantes fijo: v. apartado 2.2.3), ni una
mezcla “artificial” de estrellas (como en el escenario de masa del cu´mulo fija: v. apartado
2.2.2), como discutiremos ma´s tarde.
En el caso del modelo de s´ıntesis, es necesaria la IMF para hacer la correspondencia
entre la masa del cu´mulo y el nu´mero de estrellas de e´ste. En el enfoque probabil´ıstico
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de la IMF descrito en la seccio´n 2.1, donde el nu´mero de estrellas define la estad´ıstica
asociada, la masa total del cu´mulo no se corresponde con una masa real sino con el
valor medio de una distribucio´n de masas totales para el nu´mero de estrellas dado. Sin
embargo, dado que a nivel dina´mico es ma´s relevante el uso de masa total en estrellas que
el de nu´mero de estrellas, es comu´n expresar los resultados promedios normalizados a un
valor de la masa total como es el caso de los modelos de SED@ usados. Para calcular la
conversio´n entre masa total y nu´mero de estrellas, hemos considerado que la IMF tiene
una expresio´n de la forma ϕ=Am−α. El nu´mero de estrellas equivalente correspondiente
a 1 M se obtiene integrando la IMF:





−α+ 1 . (2.1)










Sustituyendo esta expresio´n para la constante de normalizacio´n A y sustituyendo los
valores correspondientes a nuestro modelo (α=2.35, minf =0.15 M, msup =120 M) en
la ecuacio´n 2.1 obtenemos N cl(1M)=2.829 estrellas, de donde obtenemos que la masa
promedio de una estrella es 0.35 M, valor que hemos utilizado para calcular la SED
correspondiente a la simulacio´n con modelo de s´ıntesis dentro de este escenario. En la
Fig. 2.1 se muestran los continuos ionizantes de las simulaciones realizadas dentro de
este escenario.
Cabe destacar la similitud de la forma del continuo ionizante del modelo de s´ıntesis
(l´ınea continua negra) con los correspondientes de las estrellas de 50 (l´ınea de rayas
largas verde) y 100 M(l´ınea de puntos azul), aunque en el caso del modelo de s´ıntesis
el continuo es un factor 1000 veces ma´s de´bil. Esta similitud refleja que el continuo
ionizante promedio esta´ dominado por las estrellas ma´s masivas del cu´mulo, mientras






























Figura 2.1: Continuos ionizantes de los modelos del escenario de nu´mero de estrellas
fijo.
que el nivel de la intensidad refleja el hecho de que el flujo del cu´mulo es proporcional
a la masa de e´ste y e´sta esta´ dominada por las estrellas ma´s numerosas que pueblan la
IMF, esto es, las de baja masa.
El ca´lculo del nu´mero de estrellas ionizantes correspondiente a la simulacio´n con modelo
de s´ıntesis es similar al realizado anteriormente. Considerando estrellas ionizantes a
aquellas estrellas masivas con m≥20 M, basta con hacer minf =20 M en el te´rmino de
la derecha de la ecuacio´n 2.1 y despue´s multiplicar por 0.35 M que es la masa asociada
a dicha simulacio´n. De esta forma hemos obtenido un valor de 7·10−4 estrellas ionizantes
para la simulacio´n con modelo de s´ıntesis en este escenario, lo que explica de nuevo el
bajo nivel del continuo. Esta simulacio´n con modelo de s´ıntesis no se corresponde con
ninguna situacio´n real, es por lo tanto simplemente una situacio´n teo´rica planteada solo
con fines de completitud de este estudio.
Tambie´n es interesante resaltar las grandes diferencias que la forma de estos tres es-
pectros tienen con respecto al de una estrella de 20 M (l´ınea de rayas cortas roja), e
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incluso con el de una estrella de 25 M (l´ınea de puntos y rayas naranja), que conllevan,
como veremos, consecuencias significativas.
2.2.2. Escenario de masa total fija (Mcl = 100 M)
Para este escenario de masa fija hemos escogido una masa total en estrellas de 100 M
para el cu´mulo ionizante. El resto de las caracter´ısticas de las simulaciones se puede
consultar en la tabla 2.1. La baja masa que se ha impuesto para el cu´mulo ionizante
en este escenario conlleva que el nu´mero de estrellas sea bajo al considerar estrellas
individuales masivas y por ende los efectos de muestreo grandes. Este bajo nu´mero para
estrellas individuales (entre 1 y 5) contrasta con el nu´mero de estrellas para un modelo
de s´ıntesis con la misma masa que es casi dos o´rdenes de magnitud ma´s grande. En caso
de que el modelo estuviera normalizado a una estrella en vez de a 1 M los ca´lculos










Por lo tanto la masa promedio de una estrella viene dada por:
< m >= A
∫ msup
minf
m ·m−αdm = Am
−α+2
sup −m−α+2inf
−α+ 2 = 0.35M, (2.6)





100 · (−α+ 2) · (m−α+1sup −m−α+1inf )
(−α+ 1) · (m−α+2sup −m−α+2inf )
= 282.9. (2.7)
El ca´lculo del nu´mero de estrellas ionizantes es ana´logo obtenie´ndose un valor de 0.2
estrellas ionizantes. Estos valores reflejan el hecho de que la masa total de un cu´mulo
esta´ dominada por las estrellas de baja masa, lo que conlleva que el nu´mero de estre-
llas ionizantes para la simulacio´n con modelo de s´ıntesis es inferior al del resto de las
simulaciones de este escenario (0.2 estrellas frente a 1-5 del resto de las simulaciones).
No´tese que los nu´meros de estrellas que salen de los modelos de s´ıntesis para una masa
fija no son enteros, pero esto no es preocupante pues no se trata de un nu´mero real






























Figura 2.2: Continuos ionizantes de los modelos del escenario de masa total en estrellas
fija.
de estrellas sino del nu´mero medio de estrellas predicho a partir de una distribucio´n
subyacente asociada.
En la Fig. 2.2 se muestran los continuos ionizantes de los casos considerados en este
escenario. Como era de esperar, el continuo correspondiente al modelo de s´ıntesis en
este escenario tiene un flujo mayor que en el escenario con nu´mero de estrellas fijo e
igual a 1.
2.2.3. Escenario de nu´mero de fotones ionizantes fijo (log Q(H0)cl=49.87)
En este escenario hemos fijado el nu´mero de fotones ionizantes parametrizado en forma
del nu´mero de fotones capaces de ionizar el hidro´geno que emite el cu´mulo, Q(H0)cl,
con un valor de logQ(H0)cl = 49.87 s−1, correspondiente al de una estrella de 100 M,
escalando los espectros estelares con dicho valor. En consecuencia, en todos los casos
el valor de Q(H0)cl es el mismo, pero la forma del continuo ionizante esta´ dada por el
espectro de la estrella considerada. Estos modelos nos permiten explorar la influencia que
tiene la dureza del espectro, eliminando la dependencia en Q(H0)cl. La Fig. 2.3 muestra






























Figura 2.3: Continuos ionizantes de los modelos del escenario de nu´mero de fotones
ionizantes fijo.
los continuos ionizantes de los modelos calculados en este escenario de Q(H0)cl fija. La
forma del continuo obtenido mediante modelo de s´ıntesis es pra´cticamente ide´ntica al
de los cu´mulos con solo estrellas de 50 o 100 M. Esto es debido a que las estrellas
ma´s masivas dominan el continuo ionizante, como ya destacamos en el apartado 2.2.1.
Tambie´n se ven las grandes diferencias del continuo de los modelos de s´ıntesis con los
de las estrellas de 20 y 25 M por encima de 24.6 eV.
Al igual que en el caso de masa total en estrellas fija, hemos calculado el nu´mero de
estrellas equivalentes, no solo para la simulacio´n que usa el modelo de s´ıntesis, sino
tambie´n para las simulaciones con combinaciones de estrellas, excepto en el caso de
100 M, en el cual el nu´mero de estrellas es trivialmente 1. Para las simulaciones con
combinaciones de estrellas de una u´nica masa basta con dividir el Q(H0)cl fijado entre
el Q(H0)∗ correspondiente a una estrella de la masa que estemos considerando. En este
caso, el nu´mero de estrellas que se obtiene no es entero. Aqu´ı no se puede considerar que
estemos hablando de un nu´mero promedio de estrellas ya que son cu´mulos construidos
a partir de estrellas individuales. En este sentido el espectro no puede corresponderse a
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casos reales, al igual que en la mayor´ıa de los casos que hemos considerado, los espectros
de modelos de s´ıntesis tampoco pueden referirse a cu´mulos reales, sino al valor promedio
de un conjunto infinito de cu´mulos con dichas caracter´ısticas.
Para aplicar el mismo procedimiento a la simulacio´n con modelo de s´ıntesis es necesario
conocer el Q(H0) correspondiente. Para obtenerlo hemos utilizado los valores del nu´mero
de fotones ionizantes que Cloudy proporciona en distintos rangos de energ´ıa para la
simulacio´n con modelos de s´ıntesis para el caso de nu´mero de estrellas fijo e igual a 1.
Sumando dichos valores hemos obtenido el Q(H0) para dicha simulacio´n (ver tabla 2.1).
Dividiendo por dicho valor el Q(H0)cl fijado para este escenario hemos llegado a que
N cl[IMF, log(Q(H0)cl) = 49.87] = 6 443.42 estrellas3. A este nu´mero total de estrellas le
corresponde 4.6 estrellas ionizantes, un valor muy cercano al de 6.76 estrellas ionizantes
asociado a la simulacio´n con estrellas de 50M(ver tabla 2.1). Este hecho explica la gran
similitud del nivel del continuo ionizante de ambas simulaciones.
En la tabla 2.1 se aprecia que una vez que se fija la masa las otras propiedades son
cantidades distribuidas. En el caso de masa del cu´mulo fija no hay ninguna solucio´n que
satisfaga simulta´neamente los resultados de forma e intensidad del continuo, nu´mero y
masa de estrellas descritas por el valor medio obtenido de un modelo de s´ıntesis. Otra
interesante conclusio´n que se puede extraer de la tabla es que los modelos de s´ıntesis
necesitan alrededor de 1800 estrellas (i. e. masas de cu´mulos de alrededor de 1000 M)
para producir un Q(H0)cl similar al de una estrella individual de 100 M. Este hecho
nos permite establecer un l´ımite de masa para el uso del promedio obtenido por los
modelos de s´ıntesis: cumulos con masas menores de 1000 M son menos brillantes que
la estrella individual ma´s brillante que el cu´mulo podr´ıa contener, y que se considera
en la modelizacio´n (Cervin˜o & Luridiana 2004; Cervin˜o et al. 2003). Este l´ımite ha sido
denominado como Lowest Luminosity Limit, LLL, por Cervin˜o & Luridiana (2004) y se
corresponde con la masa mı´nima que debe tener el cu´mulo para evitar inconsistencias
bolome´tricas en la modelizacio´n.
3Se puede llegar trivialmente al mismo resultado usando el valor de Q(H0) tabulado producido por
el co´digo de s´ıntesis.
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2.2.4. Co´digo de fotoionizacio´n y estrategia de simulacio´n
Para modelar los procesos de fotoionizacio´n hemos usado el co´digo Cloudy en su versio´n
08.00 (Ferland et al. 1998). Este co´digo ha sido elegido por estar actualizado, bien
documentado y ser de acceso pu´blico. Con e´l se han calculado la emisio´n de una nebulosa
modelo ionizada por las SEDs de los supuestos descritos en el apartado anterior.
En todos los casos se ha usado geometr´ıa esfe´rica, es decir hemos considerado que el
cu´mulo ionizante es una fuente puntual en el centro de la nebulosa, y que la cara interna
iluminada por la fuente ionizante es tambie´n esfe´rica y esta´ situada a un radio de 1 parsec
de dicha fuente. Esto implica que en nuestros modelos tenemos en cuenta la ionizacio´n
por el continuo difuso4 producidos en la parte lejana de la nebulosa. Para el filling factor
y el covering factor adoptamos un valor igual a 1, que son los asignados por defecto.
Hemos supuesto que la nebulosa esta´ limitada por radiacio´n, es decir que es lo suficien-
temente grande para que toda la radiacio´n ionizante sea absorbida.
Hemos considerado una densidad de hidro´geno constante e igual a 100 cm−3. Dicha
densidad incluye todos los a´tomos de hidro´geno, sean iones, a´tomos neutros o hidro´geno
molecular. Esta densidad es t´ıpica de regiones H ii y es menor que las densidades cr´ıticas
de las especies usadas en las simulaciones. Hemos usado unas abundancias solares como
las adoptadas por Dopita et al. (2006), aunque no se ha considerado “depletion”de
metales.
Las diferencias entre las abundancias usadas para las estrellas y las usadas para el
gas, as´ı como la no consideracio´n de “depletion”, no son relevantes para el presente
cap´ıtulo, pues nuestro objetivo es ilustrar la existencia y relevancia de las diferencias en
los espectros de l´ıneas de emisio´n, no realizar comparaciones detalladas con mallas de
modelos.
2.3. Resultados
En este apartado describimos los resultados obtenidos de los modelos de fotoionizacio´n
computados con Cloudy usando como continuos ionizantes las SEDs de los casos ex-
puestos en la seccio´n 2.2. Hemos centrado nuestra atencio´n principalmente en la parte
4El continuo difuso es la emisio´n de continuo producida por el gas y el polvo de la propia nebulosa.
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Figura 2.4: Comparacio´n entre los espectros de l´ıneas de emisio´n obtenidos con el
continuo ionizante correspondiente a una u´nica estrella de 20 M (l´ınea roja) o 100 M
(l´ınea azul).
visible del espectro, pues es ah´ı donde se localizan la mayor´ıa de las l´ıneas de emisio´n
que se utilizan para estimacio´n de propiedades evolutivas del cu´mulo ionizante. Hemos
prestado especial intere´s a las l´ıneas [O ii] λ 3727 A˚, [O iii] λ 5007 A˚ y [N ii] λ 6584
A˚, pues adema´s de ser e´stas algunas de las l´ıneas que dominan en la emisio´n de las
regiones H ii, esta´n involucradas en la mayor´ıa de los diagramas de diagno´stico que usa-
remos. En primer lugar mostraremos los espectros de l´ıneas de emisio´n obtenidos y los
describiremos brevemente. Posteriormente daremos una visio´n ma´s general del conjun-
to de simulaciones mediante diagramas de diagno´sticos y compararemos con mallas de
modelos.
2.3.1. Espectros resultantes
En la Fig. 2.4 se muestran, a efectos de ilustracio´n, los espectros de l´ıneas de emisio´n
de los casos extremos de una estrella de 100 M (l´ınea azul) y de una estrella de 20 M
(l´ınea roja). Para resaltar las l´ıneas de emisio´n sus intensidades han sido magnificadas
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por un factor c/1000 km s−1, donde c es la velocidad de la luz. Esto puede provocar
que las l´ıneas parezcan ma´s o menos intensas dependiendo de su anchura real. Por
consiguiente nos servira´n exclusivamente para comentar el nivel del continuo y las l´ıneas
presentes en uno y otro caso. Adema´s de la clara diferencia entre las intensidades del
continuo, cabe destacar la presencia de l´ıneas de alta ionizacio´n, como [Ne iii] λλ 3869,
3968 A˚, [O iii] λ 4959 A˚ o [O iii] λ 5007 A˚, muy intensas en el espectro correspondiente
a 100 M que no aparecen o son mucho ma´s de´biles en el espectro de 20 M. Tal y
como se puede apreciar, aunque en ambos casos se genera una regio´n H ii, la forma
del espectro es muy distinta. La comparativa entre las l´ıneas de emisio´n que aparecen
en cada simulacio´n se ha hecho con los valores de intensidades de l´ıneas calculadas por
Cloudy. Las intensidades obtenidas para las l´ıneas ma´s relevantes se muestran en la
tabla 2.2. A lo largo de este cap´ıtulo, a menos de que se indique expresamente otra cosa,
cuando hablemos de intensidades o flujos de l´ıneas siempre lo haremos refirie´ndonos a
intensidades relativas a la intensidad de la l´ınea Hβ.
Analizaremos a continuacio´n los resultados para cada uno de los escenarios propuestos.
Todas las gra´ficas se pueden entender a partir de unos pocos principios ba´sicos que
regulan la fotoionizacio´n: La intensidad de Hβ es aproximadamente proporcional al
nu´mero de fotones ionizantes Q(H0); la intensidad de las l´ıneas colisionales aumenta
linealmente con la abundancia del ion emisor y de forma no lineal con la temperatura
electro´nica. La abundancia io´nica depende del equilibrio de ionizacio´n, que a su vez
depende de la dureza y la intensidad del espectro; la dureza determina cua´ntos de los
fotones del espectro son capaces de ionizar un ion dado; la intensidad determina la tasa
de ionizaciones, de manera tal que a mayor intensidad ma´s ionizaciones y mayor grado
de ionizacio´n.
2.3.1.1. Nu´mero de estrellas fijo
Tal y como se puede ver en la tabla 2.2 y en la Fig. 2.5, hay un aumento de la intensidad
de la l´ınea [O iii] λ 5007 A˚ a medida que aumenta la masa total de las simulaciones.
Esto es consecuencia del aumento de Q(H0)cl, ya que hay ma´s fotones ionizantes. Las
diferencias relativas en intensidad ma´s importantes ocurren cuando pasamos de la simu-
lacio´n con la estrella de 20 M(tria´ngulo rojo) a la simulacio´n con la estrella de 25 M
(cuadrado naranja), debido a las notables diferencias en la forma del continuo ionizante















100 37.543 0.8874 5.3770 0.2359
50 36.719 1.1026 3.5378 0.3323
25 35.922 0.6947 0.7688 0.3485
20 35.577 0.5560 0.0244 0.4435
IMF(0.15-120) 33.724 0.4844 0.0038 0.4958
Mcl = 100M
100 37.543 0.8874 5.3770 0.2359
50 37.020 0.9810 3.8668 0.2860
25 36.526 0.5530 1.0255 0.2525
20 36.277 0.6425 0.0680 0.4546
IMF(0.15-120) 36.192 1.3753 2.9714 0.4415
log(Q(H0)cl) = 49.87
100 37.543 0.8874 5.3770 0.2359
50 37.552 0.7862 4.4184 0.2170
25 37.559 0.3804 1.4187 0.1545
20 37.575 0.7804 0.0908 0.4841
IMF(0.15-120) 37.547 0.7987 4.5045 0.2196
Tabla 2.2: Intensidades de las l´ıneas de emisio´n ma´s relevantes.
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Figura 2.5: Intensidad de la l´ınea [O iii] λ 5007 A˚ con respecto a Hβ frente a la masa
del cu´mulo (izquierda) y al nu´mero de fotones ionizantes (derecha) para las simulaciones
del escenario de nu´mero de estrellas fijo. Estrella negra: simulacio´n con modelo de
s´ıntesis; Tria´ngulo rojo: simulacio´n con estrella de 20 M; Cuadrado naranja: simulacio´n
con estrella de 25 M; Penta´gono verde: simulacio´n con estrella de 50 M; C´ırculo azul:
simulacio´n con estrella de 100 M.
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Figura 2.6: Igual que la Fig. 2.5 para la l´ınea [O ii] λ 3727 A˚.
(ver Fig. 2.1). El efecto combinado de la forma y del nivel del continuo queda claro al
examinar la simulacio´n con modelo de s´ıntesis (estrella de cuatro puntas negra en las
figuras): aunque en el caso con modelo de s´ıntesis el continuo ionizante es ma´s duro que
en los casos con estrellas de 20, 25 y 50 M, debido a que el nivel del continuo es el
ma´s bajo de todas las simulaciones (ver Fig. 2.1), la intensidad relativa de [O iii] λ 5007
A˚ es la menor de todas. No todas las l´ıneas presentan el mismo comportamiento. En
el caso de la l´ınea [O ii] λ 3727 A˚ (Fig. 2.6) el comportamiento es similar al obtenido
para [O iii] λ 5007 A˚ excepto para la simulacio´n de 100 M (c´ırculo azul) donde la
intensidad relativa de [O ii] λ 3727 A˚ es menor que para el caso de 50 M (penta´gono
verde). Esto se debe a la dependencia de [O ii] λ 3727 A˚ con la temperatura electro´nica
y la fraccio´n de O+. A lo largo de la secuencia (exceptuando el caso extremo con modelo
de s´ıntesis), aumenta la temperatura electro´nica y disminuye la fraccio´n de O+; hasta
50 M prevalece el primer efecto (causando un aumento de [O ii] 3727 / Hβ) y al pasar
a 100 M el segundo (causando una disminucio´n de [O ii] 3727 / Hβ). La l´ınea [N ii] λ
6584 A˚ (Fig. 2.7) presenta un comportamiento completamente distinto. Para esta l´ınea
la intensidad relativa disminuye con la masa total debido a que a medida que el espectro
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Figura 2.7: Igual que la Fig. 2.5 para la l´ınea [N ii] λ 6584 A˚.
ionizante se endurece y aumenta su intensidad el N+ se ioniza progresivamente y por lo
tanto sus l´ıneas se hacen menos intensas. En las tres l´ıneas mostradas hemos visto que
la simulacio´n con modelo de s´ıntesis no presenta un comportamiento acorde u´nicamente
con la forma de su continuo sino tambie´n con el nivel de este. Dicho de otra forma,
es necesario que la intensidad del continuo ionizante alcance cierto umbral para que la
dureza del continuo ionizante se refleje en el espectro de l´ıneas de emisio´n.
2.3.1.2. Masa total de cu´mulo fija
En la tabla 2.2 y en la Fig. 2.8 se muestra, que si consideramos solo las simulaciones cuyos
continuos ionizantes se corresponden al de estrellas de una u´nica masa (casos de 20, 25,
50 y 100 M), la intensidad de [O iii] λ 5007 A˚ disminuye a medida que disminuyen
la dureza e intensidad del continuo ionizante. En la simulacio´n con modelo de s´ıntesis
(asterisco negro) la intensidad del continuo ionizante es mayor que en el escenario de N cl
fija (ver tabla 2.1) y la forma del continuo ionizante empieza a reflejarse aumentando la
intensidad de [O iii] λ 5007 A˚, aunque se queda por debajo de las intensidades de las
simulaciones con estrellas de 50 (c´ırculo con aspa verde) y 100 M (c´ırculo azul).
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Figura 2.8: Intensidad de la l´ınea [O iii] λ 5007 A˚ con respecto a Hβ frente al nu´mero
total de estrellas en el cu´mulo (izquierda) y al nu´mero de fotones ionizantes (derecha)
para las simulaciones del escenario de masa total de cu´mulo fija. Asterisco: simulacio´n
con modelo de s´ıntesis; Tria´ngulo rojo invertido: simulacio´n con estrellas de 20 M; Dia-
mante naranja: simulacio´n con estrellas de 25 M; C´ırculo con aspa verde: simulacio´n
con estrellas de 50 M; C´ırculo azul: simulacio´n con estrella de 100 M.
Por otra parte las l´ıneas [O ii] λ 3727 A˚ (2.9) y [N ii] λ 6584 A˚ (2.10) en la simulacio´n
con modelo de s´ıntesis no tienen un comportamiento parecido al que tienen en las simu-
laciones con estrellas de 50 y 100 M. Esto es debido a que la intensidad del continuo
ionizante no es lo suficientemente alta como para que la proporcio´n entre N+ y N++ en
el caso de [N ii] λ 6584 A˚, y de O+ y O++ en el caso de [O ii] λ 3727 A˚, sean semejantes
a las de las simulaciones con las estrellas ma´s masivas. Debido a que hay menos fotones
capaces de ionizar dos veces el nitro´geno y el ox´ıgeno que en las simulaciones con las
estrellas ma´s masivas, hay ma´s iones O+ y N+ capaces de emitir en [N ii] λ 6584 A˚ y
[O ii] λ 3727 A˚.
La intensidad relativa a Hβ de la l´ınea de [O ii] λ 3727 A˚ (2.9) exige una especial atencio´n.
Para las simulaciones con combinaciones de estrellas individuales, la intensidad de esta
l´ınea es ma´xima para la simulacio´n con estrellas de 50 M(c´ırculo con aspa verde), a
continuacio´n alcanza un valor mı´nimo para la simulacio´n con estrellas de 25 M (rombo
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Figura 2.9: Igual que la Fig. 2.8 para la l´ınea [O ii] λ 3727 A˚.
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Figura 2.10: Igual que la Fig. 2.8 para la l´ınea [N ii] λ 6584 A˚.
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naranja), y aumenta para la simulacio´n con estrellas de 20 M (tria´ngulo rojo). El
mı´nimo para la simulacio´n con estrellas de 25 M es causado por el aumento de la
intensidad de la l´ınea Hβ y la disminucio´n de la intensidad absoluta, no relativa a Hβ,
de [O ii] λ 3727 A˚, debido a que para la simulacio´n con estrellas de 25 M el ox´ıgeno
pasa a estar principalmente en estado O++. Al pasar a la simulacio´n con estrellas de 50
M, las intensidades absolutas de [O ii] λ 3727 A˚ y Hβ aumentan, pero el aumento de
[O ii] λ 3727 A˚ es ma´s brusco que el de Hβ. La situacio´n es distinta cuando pasamos a
la simulacio´n con una estrella de 100 M, el aumento de [O ii] λ 3727 A˚ es ma´s suave
que el de Hβ. Este comportamiento de las intensidades da lugar a las variaciones del
cociente [O ii] 3727 A˚/Hβ.
2.3.1.3. Q(H0)cl fija
En este escenario el flujo ionizante es lo suficientemente alto para que la simulacio´n con
modelo de s´ıntesis (estrella hueca negra) tenga unas intensidades ma´s consistentes con
las correspondientes a las simulaciones con estrellas de masa ma´s alta.
En lo que respecta a las simulaciones cuyos continuos ionizantes tienen la forma corres-
pondiente a una estrella individual, para [O iii] λ 5007 A˚ (Fig. 2.11 arriba) se observa
un comportamiento similar al del escenario de masa fija.
Por el contrario, para la l´ınea [O ii] λ 3727 A˚ (Fig. 2.11 abajo) hay cambios notables. El
mı´nimo en las simulaciones con estrellas de 25 M (cuadrado naranja hueco) es au´n ma´s
profundo. Tambie´n baja la intensidad para la simulacio´n con estrellas de 50 M. Ambos
efectos se deben a que al aumentar el Q(H0) aumenta la razo´n O++/O+ favorecie´ndose
la emisio´n de l´ıneas del O++ en detrimento de las de O+. En el caso de las simulaciones
con estrellas de 20 M, como el continuo ionizante no es lo suficientemente duro para
ionizar destacablamente el O+, el incremento de Q(H0) se refleja en un aumento de la
intensidad de la l´ınea con respecto a los valores del escenario de masa fija. Los resultados
para [N ii] λ 6584 A˚ (Fig. 2.12) se pueden explicar de forma ana´loga.
2.3.2. Diagramas de diagno´stico y comparacio´n con mallas de modelos
Para poder analizar de manera simple los diversos espectros que hemos obtenido en
nuestras simulaciones hemos usado diagramas de diagno´stico. Concretamente hemos
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Figura 2.11: Intensidades de [O iii] λ 5007 A˚ (arriba) y [O ii] λ 3727 A˚ (abajo)
con respecto a Hβ frente al nu´mero total de estrellas en el cu´mulo (izquierda) y a la
masa del cu´mulo (derecha) para las simulaciones del escenario de nu´mero de fotones
ionizantes fijo. Estrella negra hueca: simulacio´n con modelo de s´ıntesis; Tria´ngulo rojo
hueco: simulacio´n con estrellas de 20 M; Cuadrado naranja hueco: simulacio´n con
estrellas de 25 M; Penta´gono verde hueco: simulacio´n con estrellas de 50 M; C´ırculo
azul: simulacio´n con estrella de 100 M.
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Figura 2.12: Igual que la Fig. 2.11 para la l´ınea [N ii] λ 6584 A˚.
usado los diagramas de diagno´stico utilizados en Dopita et al. (2006a), ya que nos interesa
comparar nuestros resultados con los de una malla que utilice los espectros ionizantes
promedios a partir de un modelo de s´ıntesis como el que dichos autores presentan en su





donde P0 es la presio´n en el medio interestelar y k es la constante de Boltzmann. De
esta forma se relacionan las propiedades de la fuente ionizante con las del gas. Dopita
et al. (2006a) advierten de que sus modelos no son va´lidos para masas inferiores a 103
M, precisamente por los efectos estoca´sticos que surgen cuando tenemos bajo nu´mero
de estrellas.
En general podemos decir que los puntos correspondientes a simulaciones con modelos
de s´ıntesis, excepto la del escenario con nu´mero de estrellas fijo, siguen en todos los
diagramas la tendencia de los casos que usan estrellas de 50 M. Esto era de esperar
pues, como ya se ha comentado anteriormente, los continuos ionizantes correspondientes
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Figura 2.13: Diagrama de diagno´stico [O iii] 5007/Hβ vs. [N ii] 6584/Hα donde se
comparan las simulaciones realizadas con los datos de van Zee et al. (1998) (puntos
negros). Con trazo discontinuo se muestra el l´ımite teo´rico de la zona cubierta por
regiones H ii propuesta por Kewley et al. (2001).
son similares en forma (ver Figs. 2.1, 2.2 y 2.3) pero la intensidad del continuo tambie´n
es relevante. Veremos a continuacio´n cada diagrama ma´s detalladamente.
En la Fig. 2.13 se muestra la posicio´n de nuestras simulaciones en el diagrama diagno´stico
cla´sico de [O iii] 5007/Hβ vs. [N ii] 6584/Hα propuesto por Baldwin et al. (1981).
En este diagrama las regiones H ii siguen una secuencia bien definida, como se puede
ver en la muestra de van Zee et al. (1998) representada mediante puntos negros. Las
regiones H ii de dicha muestra quedan por debajo de la curva teo´rica de Kewley et al.
(2001) representada en la gra´fica con l´ınea discontinua y que limita la zona que podr´ıan
ocupar las regiones H ii en este diagrama. Como se puede ver, nuestras simulaciones caen
tambie´n por debajo de dicha curva y siguen la tendencia de los puntos observacionales de
van Zee et al. (1998), con las excepciones de los casos correspondientes a las simulaciones
con continuos ionizantes menos intensos (simulaciones correspondientes a estrellas de 20
M y simulacio´n con modelo de s´ıntesis del escenario de nu´mero de estrellas fijo). Esto
puede ser debido a que los datos de van Zee et al. (1998), al ser de regiones H ii en
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otras galaxias, tiene un sesgo observacional hacia las regiones H ii ma´s brillantes que en
general se corresponden con aquellas ionizadas por los continuos ma´s intensos.
Es de destacar la gran dispersio´n que presentan nuestros modelos, en especial en el
cociente [O iii] 5007/Hβ donde es equiparable a la de la muestra completa de van Zee et
al. (1998). Como veremos ma´s adelante la misma situacio´n se repite para los diagramas:
[O iii] 5007/[N ii] 6584 vs. [N ii] 6584/[O ii] 3726, 3729; [O iii] 5007/Hβ vs. [N ii]
6584/[O ii] 3726, 3729; y [O iii] 5007/[O ii] 3726, 3729 vs. [N ii] 6584/[O ii] 3726, 3729,
todos ellos usados en Dopita et al. (2006a) para estimar edades y metalicidades.
Para ilustrar ma´s detalladamente las implicaciones de la dispersio´n de los resultados en
la Fig. 2.14, mostramos de nuevo el diagrama [O iii] 5007/Hβ vs. [N ii] 6584/Hα con la
malla de Dopita et al. (2006a) correspondiente al valor de R que, a metalicidad solar y
edad 0.2 Ma (la menor considerada en la malla), reproduce mejor la posicio´n de nuestra
simulacio´n de Cloudy con el continuo ionizante medio obtenido con el modelo de s´ıntesis
(logR=-2 para modelos con Mcl fija y logR=2 para los modelos con Q(H0)cl fija). En la
gra´fica correspondiente al escenario de N cl fija no se muestra ninguna malla porque la
simulacio´n con modelo de s´ıntesis de dicho escenario es tan extrema que su posicio´n no
puede reproducirse con ninguno de los valores de R usados por Dopita et al. (2006a). Los
diferentes valores de R que ajustan a los escenarios de masa y Q(H0)cl fija responde en
parte a la diferencias entre las masas asociadas a las simulaciones con modelos de s´ıntesis
en cada caso (100 y 2252 M respectivamente) y en parte a la evolucio´n dina´mica de la
regio´n H ii, incluida en las simulaciones de Dopita et al. (2006a) pero no considerada en
las nuestras.
En las gra´ficas las mallas esta´n representadas con l´ıneas negras, continuas para una
misma metalicidad y discontinuas para una misma ead. En trazo ma´s grueso se resaltan
las curvas correspondientes a metalicidad solar y 0.2 Ma. Como referencia general en los
diagramas usados, la edad de la malla de modelos aumenta de arriba hacia abajo y la
metalicidad lo hace de izquierda a derecha.
La figura muestra las grandes diferencias entre las predicciones de la malla y los cu´mulos
formados por estrellas particulares. En particular, los modelos con continuo ionizante
descritos con estrellas de 100 y 50 M esta´n fuera de la zona cubierta por la malla en una
regio´n que corresponder´ıa a edades ma´s jo´venes que las descritas en la malla. Por otro
lado las simulaciones con una estrella de 20 M y con modelo de s´ıntesis del escenario
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Figura 2.14: Diagramas de diagnostico [O iii] 5007/Hβ vs. [N ii] 6584/Hα, donde re-
saltamos en cada gra´fica uno de los tres escenarios considerados aumentando el taman˜o
de los s´ımbolos correspondientes. En las gra´ficas correspondientes a los escenarios de
Mcl fija y Q(H0) fija se incluyen la malla de Dopita et al. (2006a) que mejor ajusta
(ver texto). L´ıneas continuas: curvas de igual metalicidad. L´ıneas discontinuas: curvas
de igual edad. En trazo grueso se destacan las curvas correspondientes a Z y edad 0.2
Ma.
con N cl fija tambie´n caen fuera de la malla cayendo en una zona correspondiente a
edades ma´s viejas. Para las simulaciones que esta´n dentro de la zona cubierta por la
malla, si se usara la malla para estimar edades y metalicidades, se les podr´ıa confundir
con cu´mulos viejos con una metalicidad ma´s baja que la que realmente tienen.
El error en la estimacio´n de la edad puede ser explicado fa´cilmente: el continuo ionizante
medio producido por los modelos de s´ıntesis tiene una gran contribucio´n de estrellas en
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Figura 2.15: Diagramas de diagno´stico [O iii] 5007/[O ii] 3726, 3729 frente a [N ii]
6584/[O ii] 3726, 3729. S´ımbolos como en Fig. 2.14.
el turn-off de la secuencia principal (las ma´s calientes en el cu´mulo). A medida que el
tiempo evoluciona, las estrellas en el turn-off se vuelven menos masivas y ma´s frias, as´ı el
continuo ionizante medio se describir´ıa mejor con estrellas de 25 y 20 M.
La situacio´n es algo distinta para el diagrama [O iii] 5007/[O ii] 3726, 3729 frente a [N ii]
6584/[O ii] 3726, 3729 mostrado en la Fig. 2.15. Este diagrama fue propuesto por Dopita
et al. (2000) para estimar la metalicidad y el para´metro de ionizacio´n y tambie´n se ha
usado por Dopita et al. (2006a) para estimar edades. De nuevo, las mallas que mejor
ajustan a las simulaciones con modelos de s´ıntesis son logR=-2 para el escenario de Mcl
fija y logR=2 para el escenario de Q(H0)cl fija. Para logR=-2 la inmensa mayor´ıa de
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Figura 2.16: Diagramas de diagno´stico [O iii] 5007/[N ii] 6584 frente a [N ii]
6584/[O ii] 3726, 3729. S´ımbolos como en Fig. 2.14.
las simulaciones quedan fuera de la zona cubierta por la malla. Adema´s, aquellas que
caen dentro de la zona cubierta por la malla (simulaciones con estrellas de 20 M y
simulacio´n con modelo de s´ıntesis y N cl fija), podr´ıan ser confundidas con regiones H ii
ionizadas por cu´mulos ma´s viejos y ma´s meta´licos. Por el contrario, para logR= 2 todas
las simulaciones caen dentro de la zona cubierta por la malla, pero de nuevo la dispersio´n
en el eje vertical puede ser confundida con variaciones de edad. En lo que respecta a
la metalicidad las mallas en este diagrama asignar´ıan una metalicidad correcta para las
simulaciones con estrellas de 50 M y la de una estrella de 100 M as´ı como para las
simulaciones con modelos de s´ıntesis de los escenarios de Mcl y Q(H0)cl fijas. Para el
resto de las simulaciones, se estimar´ıan metalicidades un poco por encima de la solar.
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Figura 2.17: Diagramas de diagno´stico [O iii] 5007/Hβ frente a [N ii] 6584/[O ii]
3726, 3729. S´ımbolos como en Fig. 2.14.
Una situacio´n muy similar se da en el diagrama [O iii] 5007/[N ii] 6584 frente a [N ii]
6584/[O ii] 3726, 3729, mostrado en la Fig. 2.16.
Por u´ltimo, en la Fig. 2.17 se muestra el diagrama de diagno´stico [O iii] 5007/Hβ frente
a [N ii] 6584/[O ii] 3726, 3729. De nuevo observamos que hay simulaciones que caen
fuera de la malla y discordancias en edad y metalicidad en aquellas que s´ı caen dentro
de la malla.
Vemos que los valores de metalicidad y de edad estimados para los modelos, especialmen-
te los correspondientes a estrellas ionizantes de 20 y 25 M, no solo no son los correctos
sino que adema´s son distintos segu´n los diversos diagramas. Esto ilustra el hecho de
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que las mallas calculados con el continuo ionizante medio no son aplicables a cu´mulos
de baja masa, en los que es esperable que la distribucio´n de masas difiera mucho de la
predicha en base a la IMF.
2.4. Conclusiones
Con nuestras simulaciones ilustramos el hecho, ya conocido pero no siempre considerado,
de que, debido a que el continuo ionizante de un cu´mulo no siempre tiene la forma del
continuo medio proporcionado por un modelo de s´ıntesis, los espectros de l´ıneas de
emisio´n pueden variar de manera relevante.
Esta variacio´n, tal y como se muestra en la Figs. 2.5, 2.6 y 2.7, no escala de forma
l´ıneal con la intensidad del continuo (valor de Q(H0)). Volveremos sobre este punto en
el capitulo 4.
La variedad de forma e intensidad del continuo es semejante a las que cabe esperar que
exista en cu´mulos reales debido a efectos de muestreo de la IMF. El resultado de estos
efectos sera´ pues una dispersio´n en los diagramas de diagno´stico que podr´ıa ser malin-
terpretada como variaciones de edad o metalicidad, afectando ma´s a las estimaciones
de edad que de metalicidad. Por otro lado, hemos visto que para que las simulaciones
con modelos de s´ıntesis den resultados coherentes con la forma de su continuo ionizante,
hemos de tener masas de al menos alrededor de 1000 M. En consecuencia, las mallas
de modelos que usan el continuo ionizante de modelos de s´ıntesis dan resultados sesga-
dos cuando se utilizan para estimar propiedades individuales de cu´mulos de baja masa,
que son precisamente los ma´s numerosos y los que esta´n ma´s afectados por efectos de
muestreo.
Para poder interpretar mejor los espectros de las regiones H ii y estimar correctamen-
te sus propiedades es necesario pues estudiar la influencia de los efectos de muestreo,
determinando en que´ casos son relevantes y co´mo actu´an.

Cap´ıtulo 3
Efectos de muestreo en continuos
ionizantes
3.1. Introduccio´n
Tal y como hemos visto en el cap´ıtulo anterior, dependiendo del nu´mero y de la clase
de estrellas ionizantes presentes en el cu´mulo, i. e. de la intensidad y forma del continuo
ionizante, podemos tener diferentes espectros de l´ıneas de emisio´n. En este sentido nos
podemos preguntar cua´l es el efecto en el continuo ionizante, y por lo tanto en las
posibles regiones H ii, de tener un nu´mero pequen˜o de estrellas cuyas masas no muestrean
completamente toda la distribucio´n de masas estelares dada por una IMF.
Dejando para ma´s adelante los casos de las galaxias y grandes regiones de formacio´n
estelar, y centra´ndonos en cu´mulos estelares individuales, es l´ıcito asumir que todas las
estrellas han nacido en un mismo instante. Esto implica que la historia de formacio´n es-
telar adopta la forma de una funcio´n delta de Dirac y se puede asignar una misma edad
y metalicidad para todos los componentes del cu´mulo, esto es, una poblacio´n estelar
simple (SSP, de sus siglas en ingle´s). Aunque en el caso de SSP la edad y la metalicidad
de las estrellas componentes del cu´mulo sean las mismas, sus masas estara´n distribui-
das segu´n la IMF, y en consecuencia algunas de sus propiedades, como es el caso de la
luminosidad del continuo ionizante, estara´n tambie´n distribuidas. Por tanto la lumino-
sidad total del cu´mulo variara´ dependiendo de la distribucio´n concreta de estrellas en el
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cu´mulo: es decir, la luminosidad total de un cu´mulo con una masa dada no estara´ un´ıvo-
camente determinada, sino que estara´ a su vez distribuida. Esta distribucio´n se describe
mediante una funcio´n de distribucio´n de probabilidad de luminosidad que proporciona
la probabilidad de que un cu´mulo de una masa y edad dadas tenga una determinada
luminosidad
Las bases teo´ricas para obtener la funcio´n de distribucio´n de luminosidad de los cu´mulos
estelares ya han sido planteadas por Cervin˜o & Luridiana (2006). El me´todo consiste
en convolucionar la funcio´n de distribucio´n de luminosidad estelar consigo misma tantas
veces como estrellas haya en el cu´mulo. Sin embargo la aplicacio´n de dicho me´todo no
es simple. Sirva a modo de ejemplo el primer acercamiento que hicimos al problema,
en el cual adoptamos una distribucio´n de luminosidad estelar con una simple forma de
ley de potencias. La manera ma´s pra´ctica de abordar las sucesivas convoluciones pa-
sa por aplicar alguna transformada integral en cuyo espacio transformado la operacio´n
de convolucio´n se simplifique. Realizando los ca´lculos en dicho espacio transformado y
aplicando posteriormente la funcio´n antitransformada obtendr´ıamos al final la distri-
bucio´n de luminosidad correspondiente. Tras evaluar distintas transformadas integrales
(Laplace, Fourier, Hartley) optamos por usar la transformada de Fourier debido a que
en su espacio transformado la convolucio´n de dos funciones se convierte en el producto
de las funciones transformadas, y la transformada de Fourier de una ley de potencias
es bastante simple. Sin embargo, intentando obtener la distribucio´n anal´ıticamente, nos
encontramos tras unas pocas operaciones con integrales muy complejas que, aun apli-
cando programas de ca´lculo (Matlab), no pudieron ser resueltas. Tambie´n intentamos
abordar el problema por medio de algoritmos de computacio´n de transformadas ra´pidas
de Fourier (FFT), pero debido al rango dina´mico de las luminosidades a considerar (de
1 a 1000 L), los requisitos de memoria del proceso de ca´lculo aumentaban muy ra´pida-
mente a medida que se inclu´ıan nuevos componentes agotando los recursos de memoria
disponibles tras pocas convoluciones.
Debido a estas dificultades para obtener directamente la distribucio´n de luminosidad,
hemos abordado el estudio de los efectos de muestreo por medio de simulaciones Monte
Carlo de cu´mulos y hemos estudiado estad´ısticamente las distribuciones de propiedades
resultantes. Nos hemos centrado principalmente en las distribuciones de las propiedades
del continuo ionizante de los cu´mulos, porque estamos interesados especialmente en co´mo
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afectan al espectro de l´ıneas de emisio´n de regiones H ii. El trabajo que se presenta en
este cap´ıtulo ha sido parcialmente publicado en Villaverde et al. (2010a).
3.2. Metodolog´ıa
Para caracterizar el continuo ionizante de un cu´mulo tenemos que describir su forma y
su intensidad. Para describir la intensidad hemos usado como para´metro la tasa total de
fotones ionizantes de hidro´geno del cu´mulo (Q(H0)cl), obtenido mediante la suma de las
tasas de fotones ionizantes de hidro´geno de las estrellas individuales del cu´mulo (Q(H0)∗).
Para describir la forma del continuo ionizante hemos usado, adema´s de Q(H0)cl, la tasa
total de fotones ionizantes del helio (Q(He0)cl), que es el nu´mero de fotones ionizantes
emitidos por encima del l´ımite de Lyman del He I a 504 A˚, obtenie´ndola de forma ana´loga
al Q(H0)cl. Con estos para´metros podemos definir la temperatura efectiva del cu´mulo,
T cleff , como la temperatura efectiva de una estrella de referencia, T
∗;ref
eff , que tiene el mismo
cociente Q(He0)/Q(H0) que el cu´mulo (Mas-Hesse & Kunth 1991). En el apartado 3.2.1
trataremos con ma´s detalle las escalas de referencia de Q(H0)∗, Q(He0)∗, y temperatura
efectiva.
Para estimar la distribucio´n de estos para´metros, hemos realizado un total de dos mi-
llones de simulaciones Monte Carlo de cu´mulos con metalicidad solar y edad cero en el
rango de masas entre 20 y 106 M. El l´ımite inferior del rango de masas se ha elegido
igual a 20 M porque e´sa es aproximadamente la masa mı´nima que ha de tener una
estrella para generar una regio´n H ii. Adema´s eligiendo dicho l´ımite inferior evitamos
que posibles efectos de borde que surjan en las simulaciones Monte Carlo afecten a casos
con masas mayores. El l´ımite superior de masa coincide con el orden de masas de los
cu´mulos ma´s masivos. Aunque se han detectado cu´mulos con masa incluso del orden
de 107 M (Bastian et al. 2006; Maraston et al. 2004) dichos objetos podr´ıan haberse
formado por otros mecanismos como puede ser la fusio´n de cu´mulos (Elmegreen et al.
2000; Fellhauer & Kroupa 2005). Las masas de los cu´mulos siguen una distribucio´n de
probabilidad dada por una ICMF con forma dN/dMcl ∝ Mcl−2 (Lada & Lada 2003).
Al incluir una ICMF similar a la observada podemos obtener una idea ma´s realista de
la distribucio´n de las propiedades en casos reales.
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Hemos dividido las simulaciones en dos bloques de un millo´n de simulaciones cada uno.
El primer bloque, que hemos llamado de baja masa, abarca cu´mulos desde 20 a 104
M y el segundo, denominado de alta masa, desde 103 a 106 M. Hemos realizado un
nu´mero elevado de simulaciones en cada bloque de la ICMF para minimizar los efectos
de muestreo sobre e´sta, los cuales no consideraremos en este trabajo.
La masa del cu´mulo de cada simulacio´n y la distribucio´n de masas de las estrellas del
cu´mulo se obtienen siguiendo el siguiente proceso. En primer lugar se muestrea aleato-
riamente la ICMF obteniendo as´ı una masa preliminar de cu´mulo, Mcl;0. A continuacio´n,
muestreamos una IMF con la forma dada por Salpeter (1955) con l´ımite inferior de masa
de minf=0.15 M y l´ımite superior de msup=100 M. El muestreo continu´a hasta que la
masa total del cu´mulo (Mcl) supere la preliminar Mcl;0. Por lo tanto en cada simulacio´n
Mcl superara´ a Mcl;0, por un mı´nimo de 0.15 M y un ma´ximo de 100 M, que son
respectivamente la masa estelar inferior y superior asumidas para la IMF.
A cada una de las estrellas del cu´mulo se le asignan, en funcio´n de su masa, unos valores
propios de Q(H0)∗, Q(He0)∗ y temperatura efectiva (T ∗eff). Con estos para´metros hemos
caracterizado el continuo ionizante de cada estrella y nos han servido, como ya hemos
explicado, para describir el continuo ionizante del cu´mulo.
3.2.1. Calibracio´n de las escalas de Q(H0)∗, Q(He0)∗ y Teff
Para describir el continuo ionizante de los cu´mulos, hemos asignado a cada cu´mulo
valores de Q(H0)cl, Q(He0)cl y T cleff , a partir de los valores de Q(H
0)∗ y Q(He0)∗, de
las estrellas individuales que formen el cu´mulo. Para ello, necesitamos conocer co´mo
escalan Q(H0)∗ y Q(He0)∗ con la masa estelar (m∗), y tambie´n como lo hace el cociente
Q(He0)∗/Q(H0)∗ con la T ∗eff .
Las estrellas de referencia usadas para construir dichas escalas son estrellas de la se-
cuencia principal a edad cero (ZAMS), en analog´ıa con Mas-Hesse & Kunth (1991). No
obstante, hay que sen˜alar que, aunque la escala de T ∗;refeff esta´ construida con estrellas
en la ZAMS, no deja de ser una mera convencio´n y, por las razones que explicamos al
final de esta seccio´n, los resultados del ana´lisis son generalizables, por lo que se puede
aplicar a cu´mulos de cualquier edad.
La escala de referencia se ha obtenido como se detalla a continuacio´n:
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1. La relacio´n de Q(H0)∗ con la masa estelar (m∗) ha sido obtenida usando los valores
para la ZAMS publicados por Dı´az-Miller et al. (1998) en su tabla 1, exceptuando
los correspondientes a sus dos masas ma´s bajas (por la razo´n explicada en el punto
2.I.b ma´s abajo).
2. La relacio´n de la T ∗;refeff y el Q(He
0)∗ con m∗ se ha obtenido, dependiendo de la
masa estelar, de la siguiente forma:
I) Para estrellas de baja masa (m∗ <20 M):
a) Los valores de T ∗;refeff son los de la T
∗
eff para estrellas en las ZAMS dados
por Dı´az-Miller et al. (1998).
b) Los valores de Q(He0)∗ han sido obtenidos de los valores correspondientes
de Q(H0)∗, log(g) y T ∗eff de Dı´az-Miller et al. (1998) asumiendo la forma
del continuo dado por las atmo´sferas ATLAS (Kurucz 1991).
c) Hemos incluido una estrella de 0.15 M para cubrir el rango completo
de masas estelares implicitas en la IMF. La T ∗;refeff correspondiente es la
T ∗eff de una estrella de 0.15 M en las trazas de Girardi et al. (2000).
Los valores de Q(H0)∗ y Q(He0)∗ para esta masa han sido obtenidos
mediante extrapolacio´n lineal en el plano log(m∗)-logQ(X)∗ de los puntos
para 2.6 y 2.9 M obtenidos en los puntos a) y b) anteriores. No hemos
usado los dos puntos de menor masa de Dı´az-Miller et al. (1998) porque
la extrapolacio´n en el plano log(m∗)-log(T ∗eff) obtenidos con esos puntos
concuerda peor con la T ∗eff de una estrella de 0.15 M. Esto se puede ver
en la Fig. 3.1 donde se muestran las relaciones m∗-T ∗;refeff usadas en este
trabajo y en Dı´az-Miller et al. (1998).
II) Para estrellas de alta masa (m∗ ≥20 M):
a) Los valores de T ∗;refeff han sido obtenidos directamente de la implementa-
cio´n en Cloudy (Ferland et al. 1998) de de las atmo´sferas CoStar (Schae-
rer & de Koter 1997), y de las trazas evolutivas asociadas. Los datos de
entrada de Cloudy son la masa inicial y la edad (0.05 Ma en nuestro
caso para representar la ZAMS) y con ellos se obtiene el modelo atmo´sfe-
rico correspondiente y la T ∗eff a partir de combinaciones de los modelos
CoStar.
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Figura 3.1: Relacio´n entre masa estelar (m∗) y temperatura efectiva de referencia
T ∗;refeff . Con l´ınea continua y puntos se representa la relacio´n asumida en este trabajo.
Como referencia se muestra con cuadrados los valores publicados por Dı´az-Miller et al.
(1998).
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Figura 3.2: Relacio´n entre Q(He0)/Q(H0) y T ∗;refeff para las estrellas individuales asu-
mida en este trabajo.
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b) Los valores de Q(He0)∗ han sido obtenidos del modelo de atmo´sfera re-
sultante, asumiendo un nivel del continuo dado por el log Q(H0) obtenido
en el paso 1.




muestran en las Figs. 3.1 y 3.2 respectivamente. No´tese que la eleccio´n de los modelos de
atmo´sfera define el valor de Q(He0)∗ (ver Simo´n-Dı´az & Stasin´ska 2008, para un estudio
ilustrativo) y por lo tanto la escala de referencia T ∗;refeff vs. Q(He
0)/Q(H0). Aunque dicha
eleccio´n es cr´ıtica para el estudio de la emisio´n detallada del espectro de l´ıneas de emisio´n
de estrellas individuales y cu´mulos estelares, tiene un impacto menor en nuestro objetivo
que es obtener una escala de referencia que permita una comparacio´n autoconsistente
de las propiedades ionizantes de estrellas individuales y cu´mulos. Para este objetivo,
cualquier escala de referencia ser´ıa va´lida siempre y cuando obedezca un requisito ba´sico:
proporcionar una relacio´n no degenerada de Q(He0)∗, Q(H0)∗, y el cociente de ambos (y
por lo tanto T ∗;refeff ) con las masas estelares individuales (y edad). En nuestro caso, el uso
de las mallas de modelos de atmo´sferas de ATLAS y CoStar satisfacen este requisito;
adema´s, dichos modelos esta´n implementados en Cloudy, lo que nos permite obtener de
forma inmediata tanto el valor de Q(He0)∗ como el espectro ionizante de las estrellas de
referencia.
3.3. Resultados de las simulaciones Monte Carlo
3.3.1. Distribucio´n de Mcl vs. N
cl
En la Fig. 3.3 se muestra la distribucio´n del nu´mero de estrellas en el cu´mulo (N cl) frente
a la masa del cu´mulo (Mcl). Como cab´ıa esperar, se observa una fuerte correlacio´n lineal
para N cl alto, con una pequen˜a dispersio´n relativa. Sin embargo, para valores bajos
de N cl la dispersio´n aumenta y la gra´fica se ensancha desdibuja´ndose la correlacio´n y
mostrando claramente el hecho de que la masa de cu´mulo esta´ distribuida. Las bandas
verticales se deben a queN cl solo toma valores enteros. El corte horizontal aMcl = 20 M
es debido a la limitacio´n impuesta a la masa de los cu´mulos. La discontinuidad que se
observa a N cl=100 es un efecto artificial provocado al pasar del binning lineal, usado a
valores bajos de N cl, a un binning logar´ıtmico que es el usado a valores altos de N cl. La
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Figura 3.3: Diagrama de contornos para la distribucio´n de Mcl y N cl para los con-
juntos de baja y alta masa. La zona con co´digo de colores corresponde al conjunto
de simulaciones de baja masa. El contorno pintado con trazo continuo corresponde al
conjunto de simulaciones de alta masa.
razo´n del uso de distintas formas de binning es conseguir una mejor visualizacio´n a bajo
N cl (binning lineal) y por otro lado reducir tiempo de ca´lculo (binning logar´ıtmico).
3.3.2. Distribucio´n de Q(H0)cl vs. N cl
En la Fig. 3.4 se muestra la distribucio´n de Q(H0)cl frente a N cl para las simulaciones de
baja (zona coloreada) y alta masa (contorno en negro). De nuevo se confirma la correla-
cio´n que cab´ıa esperar entre Q(H0)cl y N cl para N cl alto. Pero a medida que disminuye
N cl aumenta la dispersio´n en Q(H0)cl. La condicio´n impuesta de que la masa mı´nima de
cu´mulo sea 20 M se refleja en la distribucio´n a masas bajas. As´ı una simulacio´n con una
u´nica estrella como poco estara´ formada por una estrella de 20 M y tendra´ el Q(H0)cl
correspondiente a esa estrella. Si la simulacio´n tiene dos estrellas hay combinaciones de
estrellas de menos de 20 M que cumplen la condicio´n de masa mı´nima total pero dan
un Q(H0)cl total menor. A medida que aumenta N cl hay ma´s posibles combinaciones
de estrellas de menor masa que cumplan la condicio´n de masa mı´nima y por eso se
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Figura 3.4: Diagrama de contornos para la distribucio´n de Q(H0)cl y N cl para los
conjuntos de baja y alta masa. La zona con co´digo de colores corresponde al conjunto
de simulaciones de baja masa. El contorno pintado con trazo continuo corresponde al
conjunto de simulaciones de alta masa.
obtienen Q(H0)cl ma´s bajos. Extendiendo esta tendencia tendr´ıamos que el cu´mulo con
menor Q(H0)cl que cumpliera la condicio´n de masa impuesta ser´ıa uno con 200 estrellas
de 0.1 M. Pero dada la forma de la IMF la probabilidad de que se genere un cu´mulo
as´ı es pra´cticamente nula. Esto provoca que en nuestras simulaciones la distribucio´n del
nu´mero de estrellas para un Q(H0)cl dado tenga un ma´ximo en valores de N cl menores
que el valor ma´ximo de N cl posible en ese caso. Por este motivo el valor mı´nimo de
Q(H0)cl de nuestras simulaciones se encuentra a un valor de N cl menor que 200 (N cl ≈
75). A partir de ese valor cada vez es ma´s probable tener alguna estrella de mayor masa
decreciendo la probabilidad de cu´mulos formados exclusivamente por estrellas de baja
masa y aumentando el valor de Q(H0)cl en consecuencia.
Debido a este efecto de la condicio´n impuesta a la masa mı´nima de cu´mulo y al au-
mento natural de Q(H0)cl con el nu´mero de estrellas, la distribucio´n adquiere el aspecto
triangular que se ve en la Fig. 3.4.
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Figura 3.5: Diagrama de contornos para la distribucio´n de T cleff y N
cl para los con-
juntos de baja y alta masa. La zona con co´digo de colores corresponde al conjunto
de simulaciones de baja masa. El contorno pintado con trazo continuo corresponde al
conjunto de simulaciones de alta masa.
3.3.3. Distribucio´n de T cleff vs. N
cl
En la Fig. 3.5 se muestra la distribucio´n de T cleff frente a N
cl para ambos conjuntos de
simulaciones (de nuevo para el conjunto de alta masa solo se muestra el perfil de la zona
cubierta por las simulaciones). Al igual que en la distribucio´n de Q(H0)cl-N cl, se observa
que ambos conjuntos de simulaciones tienen forma triangular. El lado izquierdo del
tria´ngulo es debido al l´ımite de masa mı´nima impuesta en cada conjunto. Los cu´mulos
que definen la envolvente inferior para N cl . 100 tienen masas cercanas a 20 M,
mientras que los de la envolvente superior tienen masas del orden de 100 M. Debido a
este efecto, los cu´mulos con unas pocas estrellas presentan una T cleff alta.
El lado izquierdo del conjunto de alta masa tiene una envolvente que esta´ formada por
cu´mulos de 1000 M. La parte derecha del tr´ıangulo que conforman las simulaciones es
debida a que los cu´mulos con mayor N cl presentan una tendencia asinto´tica hacia el valor
constante de T cleff que tendr´ıa un cu´mulo con una poblacio´n completamente muestreada.
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Figura 3.6: Diagramas de contornos para la distribucio´n de Q(H0)cl y Mcl para los
conjuntos de baja y alta masa. La zona con co´digo de colores corresponde al conjunto
de simulaciones de baja masa. El contorno pintado con trazo continuo corresponde al
conjunto de simulaciones de alta masa. En l´ınea discontinua se muestra la tendencia
asinto´tica calculada con la Q(H0)cl media de la distribucio´n (〈Q(H0)cl〉). Con l´ınea
continua y puntos se muestra la relacio´n Q(H0)∗-m∗ para las estrellas de referencia.
Esta tendencia asinto´tica nos indica que para cu´mulos de alta masa T cleff no depende de
N cl. Esto difiere del comportamiento de Mcl y Q(H0)cl visto en las secciones anteriores.
3.3.4. Distribucio´n de Q(H0)cl vs. Mcl
En la Fig. 3.6 se muestra la distribucio´n de Q(H0)cl frente a Mcl. De nuevo observamos
una fuerte correlacio´n lineal debido a que ambas propiedades son proporcionales a altas
masas, siguiendo por lo tanto una tendencia asinto´tica que hemos calculado con la media
de la distribucio´n 〈Q(H0)cl〉 (ver ma´s abajo). Dicha tendencia esta´ representada en la
Fig. 3.6 mediante l´ınea discontinua. A baja masa la dispersio´n relativa aumenta y la
proporcionalidad se pierde. El corte vertical del lado izquierdo de las distribuciones
se debe a las limitaciones impuestas a la masa de los cu´mulos en cada conjunto (20
y 1000 Mrespectivamente). La curva continua con puntos es la relacio´n Q(H0)∗-m∗
que hemos definido en la seccio´n 3.2.1. Esta curva coincide con la envolvente superior
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Figura 3.7: Distribucio´n de log Q(H0)cl para simulaciones con Mcl ≈ 100 M. La
l´ınea vertical muestra el valor medio log〈Q(H0)cl〉= 48.04 de la distribucio´n.
de la distribucio´n a valores de Mcl ≤ 100 M. Este resultado es obvio, puesto que la
distribucio´n Mcl-Q(H0)cl, para cu´mulos de masa menor a la masa ma´xima de una estrella
individual (100 M en nuestro caso) esta´ limitada por los casos extremos de cu´mulos
compuestos por una u´nica estrella con masa m∗=Mcl.
La Fig. 3.7 muestra la distribucio´n de logQ(H0)cl para cu´mulos con 90 M 6Mcl 6 110 M.
Las frecuencias relativas han sido calculadas usando las simulaciones en dicho ran-
go (40502 simulaciones). La posicio´n del valor medio de la distribucio´n 〈 Q(H0)cl〉 =
1.1×1048 fot s−1 (log Q(H0)cl = 48.04) esta´ sen˜alada con una l´ınea discontinua vertical.
Normalizando a la masa obtendr´ıamos 〈Q(H0)cl〉 = 1.1×1046 fot s−1 M−1 (log Q(H0)cl
= 46.04). Este valor contrasta con el valor 〈Q(H0)cl〉 = 1.9 × 1046 fot s−1 M−1 (log
Q(H0)cl = 46.27) obtenido para los rangos de masa 103 M ≤ Mcl ≤ 1.1×103 M y
4.5×105 M ≤ Mcl ≤ 5.5×105 M, cuyos respectivos histogramas se muestran en las
Figs. 3.8 y 3.9. Esta discrepancia es debida a que los cu´mulos de baja masa son ma´s
numerosos debido a la forma de la ICMF. El valor medio normalizado obtenido de las
simulaciones de alta masa ha sido utilizado para calcular la relacio´n 〈Q(H0)cl〉-Mcl que
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Figura 3.8: Distribucio´n de log Q(H0)cl para simulaciones con Mcl ≈ 103 M. La
l´ınea vertical discontinua muestra el valor medio log〈Q(H0)cl〉= 49.29 de la distribucio´n
obtenido con las simulaciones del conjunto de alta masa, mientras que la punteada
muestra el valor medio log〈Q(H0)cl〉= 49.26 obtenido con el conjunto de baja masa. En
color so´lido se muestran los valores correspondientes al conjunto de baja masa y con
trama rayada los correspondientes al de alta masa.























 cl=5 x 105 M sol
Figura 3.9: Distribucio´n de log Q(H0)cl para simulaciones con Mcl ≈ 5× 105 M. La
l´ınea vertical muestra el valor medio log〈Q(H0)cl〉= 51.98 de la distribucio´n.
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Figura 3.10: Diagrama de contornos para la distribucio´n de T cleff y Mcl para los con-
juntos de baja y alta masa. La zona con co´digo de colores corresponde al conjunto
de simulaciones de baja masa. La l´ınea continua con puntos es la relacio´n m∗-T ∗;refeff
de referencia mostrada en la Fig. 3.1. No´tese que dicha relacio´n define la envolvente
superior de la distribucio´n T cleff - Mcl a baja masa. El contorno pintado con trazo conti-
nuo corresponde al conjunto de simulaciones de alta masa (cf. Fig. 3.11). En la caja se
muestra en detalle la zona cercana a Mcl=100 M, donde se alcanza el valor ma´ximo
de T cleff .
se muestra en la Fig. 3.6.
3.3.5. Distribucio´n de T cleff vs. Mcl
El a´rea coloreada en la Fig. 3.10 muestra la distribucio´n de T cleff frente a Mcl para
el conjunto de baja masa. Como comparacio´n tambie´n se dibuja el contorno del a´rea
cubierta por el conjunto de alta masa. En la Fig. 3.11 se muestra la misma distribucio´n
para el conjunto de alta masa pero con la codificacio´n de colores invertida (a´rea coloreada
para el conjunto de alta masa y contorno en negro para el de baja masa). Al igual que
en la Fig. 3.6, donde se mostraba la distribucio´n de Q(H0)cl frente a Mcl, los bordes
verticales de las distribuciones son debidos a la masa mı´nima impuesta a los cu´mulos
para cada conjunto de simulaciones (20 M para el de baja masa y 103 M para el de
Cap. 3. Efectos de muestreo en continuos ionizantes 53
103 104 105 106
M
 cl (M sol)





























Figura 3.11: Diagrama de contornos para la distribucio´n de T cleff y Mcl para los con-
juntos de baja y alta masa. La zona con co´digo de colores corresponde al conjunto
de simulaciones de alta masa. El contorno pintado con trazo continuo corresponde al
conjunto de simulaciones de baja masa (cf. Fig. 3.10).
alta masa). De forma ana´loga a lo que ocurr´ıa en la Fig. 3.6, la escala de referencia de
m∗-T ∗;refeff , que ya se mostro´ en la Fig. 3.1, conforma por las mismas razones expuestas en
el apartado anterior, la envolvente de la distribucio´n de Mcl-T cleff para masas de cu´mulos
menores que el l´ımite superior de masa de la IMF. De nuevo la distribucio´n Mcl-T cleff
esta´ limitada por los casos extremos de cu´mulos compuestos por una u´nica estrella
con masa m∗ = Mcl. La T cleff de un cu´mulo compuesto por varias estrellas en general
estara´ entre el mı´nimo y el ma´ximo de la T ∗eff de las estrellas presentes en el cu´mulo. En
cualquier caso su valor exacto depende de la luminosidad relativa de los componentes del
cu´mulo. Por ejemplo, un cu´mulo formado por una u´nica estrella de 50 M va a tener una
T cleff similar a un cu´mulo con una estrella de 50 M ma´s, por ejemplo 20 estrellas de 5 M
(Mcl= 150 M) puesto que tanto la Q(H0)cl como la Q(He0)cl esta´n dominadas por la
estrella de 50 M; pero si el cu´mulo estuviera formado por una estrella de 50 M ma´s una
estrella de 100 M (lo que tambie´n nos dar´ıa una Mcl = 150 M) la T cleff sera´ distinta al
caso anterior, ya que ambas estrellas tienen una contribucio´n no despreciable a Q(H0)cl
y Q(He0)cl (aunque esta particular combinacio´n de estrellas tenga una probabilidad baja
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de existir dada la forma de la IMF).
La situacio´n para los casos con T cleff ma´xima se ilustra en la gra´fica mostrada en el cuadro
interno de la Fig. 3.10. En dicha gra´fica se muestran las posiciones de las simulaciones
individuales en la regio´n alrededor del valor ma´ximo de T cleff . La l´ınea a trazos marca el
valor ma´ximo de T ∗;refeff , igual a 5.21 × 104 K. Como era de esperar, no hay simulaciones
que tengan una T cleff mayor que dicho valor pero, con la ICMF asumida, hay un nu´mero
apreciable de cu´mulos en el rango de masas 100 - 103 M con una T cleff cercana a dicho
valor ma´ximo. Esto indica que dichos cu´mulos tienen al menos una estrella de ∼100M
que domina el flujo ionizante. A medida que las contribuciones relativas de la mezcla
estelar se van haciendo ma´s homoge´neas entre los cu´mulos, la distribucio´n de T cleff se
estrecha ma´s y ma´s, tendiendo asinto´ticamente al valor de T cleff que se obtiene con una
poblacio´n completamente muestreada (para ma´s detalles ver Barker et al. 2008; Cervin˜o
& Luridiana 2006; Cervin˜o & Valls-Gabaud 2009). La escala de referencia de m∗-T ∗;refeff
no solo define la envolvente de la distribucio´n del conjunto de baja masa, tambie´n pro-
duce la multimodalidad que se observa en la distribucio´n. Las zonas de la distribucio´n
de Mcl-T cleff con menor poblacio´n se corresponden con las zonas de mayor pendiente en la
escala de referencia m∗-T ∗;refeff . Por ejemplo, la mayor pendiente que la escala de referen-
cia m∗-T ∗;refeff presenta en el rango de masas 17.5 – 20 M, se refleja en un mı´nimo en la
densidad de simulaciones de cu´mulos con T cleff ∼ 3×104 K. En este sentido la distribucio´n
de los modelos en Mcl-T cleff depende de la escala de referencia usada. Sin embargo, inde-
pendientemente de la escala usada, i. e. de las atmo´sferas estelares elegidas, los modelos
se acumulara´n en los valores de T cleff donde la relacio´n m
∗-T ∗;refeff tenga menos pendiente.
Fije´monos en la distribucio´n de T cleff para algunos rangos espec´ıficos de masa. Las Figs.
3.12, 3.13 y 3.14 muestran tres cortes de la distribucio´n para tres valores de masa de
cu´mulo alrededor de 100, 103 y 5×105 M respectivamente. En la Fig. 3.12 los ran-
gos de masa son 90 M ≤ Mcl ≤ 110 M, con un total de 40502 simulaciones. En la
Fig. 3.13, que incluye simulaciones de los conjuntos de baja y alta masa, hemos usa-
do 900 M ≤ Mcl ≤ 103 M en el conjunto de baja masa con 4091 simulaciones, y
103 M ≤Mcl ≤ 1.1×103 M en el conjunto de alta masa con un total de 90621 simula-
ciones. Finalmente, el rango de masa en la Fig. 3.14 es 4.5×105 M ≤Mcl ≤ 5.5×105 M
con 373 simulaciones. En todos los casos se ha realizado una renormalizacio´n al nu´mero
de simulaciones en el rango de masas considerado para facilitar la comparacio´n.
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Figura 3.12: Histograma de T cleff para cu´mulos con Mcl≈ 100 M. En l´ınea discontinua
se muestra la media de la distribucio´n.
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\\ Alta masa
Figura 3.13: Histograma de T cleff para cu´mulos con Mcl ≈ 103 M. En color so´lido
se muestran los valores correspondientes al conjunto de baja masa y con trama rayada
los correspondientes al de alta masa. Las medias de las distribuciones se representan
mediante l´ınea de puntos para el conjunto de baja masa, y de rayas para el de alta
masa.

































Figura 3.14: Histograma de T cleff para cu´mulos con Mcl ≈ 5 × 105 M. En l´ınea
discontinua se muestra la media de la distribucio´n.
La distribucio´n de T cleff mostrada en la Fig. 3.12 abarca un amplio rango de valores
que corresponde aproximadamente con la T ∗;refeff de estrellas con masas entre 2 y 100
M. La distribucio´n es bimodal con un valor medio de T cleff alrededor de 2×104 K, que
esta´ claramente desviado con respecto al valor asinto´tico de 4.54×104 K obtenido a
partir de la media de T cleff de los cu´mulos con Mcl > 10
5 M (ver Cervin˜o & Valls-
Gabaud 2003, para ma´s detalles sobre esta clase de observaciones cuando el observable
es obtenido mediante un cociente).
En el caso de Mcl pro´xima a 103 M, la forma de las distribuciones es tambie´n bimo-
dal, pero en este caso el valor medio es ma´s consistente con el valor asinto´tico. Como
se esperaba, esta bimodalidad desaparece en el caso de Mcl cercana a 5×105 M, don-
de solo permanece una pequen˜a asimetr´ıa (cf. Cervin˜o & Luridiana 2006; Cervin˜o &
Valls-Gabaud 2003). En el l´ımite de altas masas la distribucio´n sera´ una gaussiana in-
dependientemente de la escala de m∗-T ∗;refeff usada.
En la Fig. 3.15 se muestra, para Mcl ≤ 103 M, la frecuencia relativa de que un cu´mulo
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Figura 3.15: Frecuencia relativa de que un cu´mulo tenga un continuo ionizante capaz
de generar una region H ii en funcio´n de su masa.
tenga un continuo ionizante capaz de generar una regio´n H ii en funcio´n de Mcl. El crite-
rio seguido es que cualquier cu´mulo que tenga una T cleff mayor que la T
∗
eff correspondiente
a una estrella de 20 M ser´ıa capaz de generar un espectro de l´ıneas de emisio´n observa-
ble. Como cabe esperar, la frecuencia relativa se hace nula cuando la masa del cu´mulo
es tan pequen˜a que no puede haber ninguna estrella ionizante. A medida que aumenta
Mcl aumenta la frecuencia relativa de tal forma que para Mcl = 1000 M pra´cticamente
todos los cu´mulos ser´ıan capaces de generar una regio´n H ii. La dispersio´n creciente con
la masa es debida a que para las masas ma´s altas tenemos menos simulaciones y por lo
tanto peor estad´ıstica.
3.3.6. Distribucio´n de T cleff vs. Q(H
0)cl
En la Fig. 3.16, se muestran las distribuciones de Q(H0)cl y T cleff para ambos conjuntos
de simulaciones. Como referencia se muestra tambie´n la relacio´n Q(H0)∗ - T ∗;refeff (l´ınea
continua con puntos), que conforma la envolvente superior de la distribucio´n del con-
junto de simulaciones de baja masa con Q(H0)cl ≤ 7.5×1049 fot s−1, que es el valor
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Figura 3.16: Diagrama de contornos para la distribucio´n de Q(H0)cl y T cleff para los
conjuntos de baja y alta masa. La zona con co´digo de colores corresponde al conjunto
de baja masa, y el contorno con trazo continuo representa al conjunto de alta masa. Las
cajas muestran los histogramas de la distribucio´n de T cleff para dos valores de Q(H
0)cl. El
rango de Q(H0)cl para cada histograma esta marcado con l´ıneas verticales punteadas.
Se muestra tambie´n como referencia la relacio´n Q(H0)∗ − T ∗eff (l´ınea con s´ımbolos).
correspondiente a una estrella de 100 M. Se observa una fuerte correlacio´n entre ambas
cantidades para el conjunto de baja masa. Dicha correlacio´n tambie´n se observa en la
parte inferior del conjunto de alta masa pero se pierde en la parte superior, donde la
distribucio´n tiende al valor asinto´tico de T cleff . Adema´s, para el conjunto de baja masa
dada una Q(H0)cl, el valor de T cleff ma´s probable es el correspondiente a la T
∗,ref
eff de una
estrella individual con Q(H0)∗=Q(H0)cl, esto es la estrella ma´s masiva compatible con
ese Q(H0)cl. Esto se puede ver en el histograma para log(Q(H0)cl)≈44 (como ejemplo de
baja Q(H0)cl) insertado en la Fig. 3.16.
A valores intermedios, como log(Q(H0)cl)=48.58, aparecen distribuciones bimodales que
provocan una dispersio´n mayor en la distribucio´nQ(H0)cl - T cleff . La gran a´rea cubierta por
las simulaciones refleja el hecho de que hay dos distribuciones relativamente estrechas,
centradas en valores distintos de T cleff , que se solapan, en vez de una u´nica distribucio´n
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unimodal con una gran dispersio´n. Como ejemplo de esta situacio´n en la Fig. 3.16 tam-
bie´n se muestra insertado el histograma para log(Q(H0)cl) ≈ 48.58, que es el valor medio
obtenido mediante un modelo de s´ıntesis para un cu´mulo de 100 M. A estos valores
intermedios de log(Q(H0)cl), hay cu´mulos cuyo continuo ionizante esta dominado por
una u´nica estrella individual y cu´mulos cuyo continuo ionizante esta´ dominado por una
mezcla de estrellas que mimetizan a cu´mulos con una IMF bien muestreada pero con
una masa superior de la IMF menor (i. e. cu´mulos deficientes en estrellas masivas).
Finalmente, cuando la Q(H0)cl del cu´mulo es mayor que el Q(H0)∗ de cualquier posible
estrella individual (en este caso cu´mulos con masas mayores de 104 M) la distribucio´n de
T cleff converge lentamente al valor asinto´tico de una T
cl
eff correspondiente a una poblacio´n
completamente muestreada.
La Fig. 3.16 muestra claramente como actu´an los efectos de muestreo en el caso de
cantidades observables. En el re´gimen de Q(H0)cl bajas, si conocemos el Q(H0)cl de un
cu´mulo de baja masa, podemos asignarle una T cleff con cierto nivel de confianza, pues
ambas cantidades vienen de estrellas (dominantes) similares, pero no tenemos acceso
a la informacio´n global del cu´mulo (Mcl o N cl) con el mismo nivel de confianza. No
tenemos acceso a la informacio´n del cu´mulo como un todo, pero la tenemos de cier-
tas estrellas del cu´mulo, las ma´s luminosas. Este es el caso de los cu´mulos por debajo
del Lowest Luminosity Limit (LLL: Cervin˜o & Luridiana 2004), que corresponder´ıa a
cu´mulos menos luminosos que las estrellas asumidas en el modelo de s´ıntesis usado para
el ana´lisis. Los cu´mulos por debajo de dicho l´ımite presentan efectos de muestreo muy
importantes. Cerca del LLL hay cu´mulos dominados por estrellas individuales (definien-
do una distribucio´n estrecha con un ma´ximo en el valor de la escala de referencia) y
hay cu´mulos cuya emisio´n esta´ controlada por un conjunto de estrellas. Los cu´mulos de
este segundo conjunto pueden ser caracterizados como cu´mulos deficientes en estrellas
masivas. En este caso, debido a los efectos de muestreo, podemos confundirnos al usar
los valores asinto´ticos obtenidos mediante modelos de s´ıntesis para obtener propiedades
globales (Mcl, N cl o edades).
Se puede argumentar que dicha situacio´n corresponde a un cu´mulo con un valor de msup
inferior al incluido en el modelo. Pero si opta´ramos por modificar la masa estelar superior
de la IMF para ajustar los cu´mulos de baja luminosidad, se perder´ıan un nu´mero rele-
vante de cu´mulos dominados por estrellas masivas individuales. Si por el contrario solo
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considera´ramos los cu´mulos dominados por una u´nica estrella individual, perder´ıamos
un nu´mero relevante de cu´mulos deficientes en estrellas masivas.
En el re´gimen de Q(H0)cl altas (valores de alrededor de 10 veces el LLL) tanto T cleff
como Q(H0)cl esta´n definidas por la proporcio´n entre tipos estelares que da la IMF
sin necesidad de ajustar la masa estelar ma´xima. Por lo tanto ambas cantidades nos
dan informacio´n acerca del cu´mulo como un todo y las variaciones en el nu´mero de
estrellas de algu´n tipo particular tiene poco impacto en la luminosidad integrada. La
fuerte correlacio´n a baja masa se presenta solo entre cantidades observadas y se pierde
cuando se considera la masa de los cu´mulos, tal y como hemos visto en las Figs. 3.10 y
3.6.
3.4. Conclusiones
Nuestros resultados demuestran que la obtencio´n de las propiedades de los cu´mulos de
baja masa, como su masa o edad, es ma´s dif´ıcil de lo esperado. En estos casos, no se ob-
serva la emisio´n del conjunto de estrellas, sino la de estrellas individuales. Esta situacio´n
resulta ser una ventaja si estamos interesados en obtener una buena descripcio´n del con-
tinuo ionizante de los cu´mulos cualquiera que sean sus propiedades evolutivas, ya que las
propiedades estelares particulares son mejor conocidas que las propiedades estad´ısticas
de los cu´mulos estelares. En el caso particular de la forma del continuo ionizante (pa-
rametrizada mediante T cleff) y de la luminosidad (parametrizada como Q(H
0)cl) resulta
que los valores medios obtenidos mediante modelos de s´ıntesis no son una representacio´n
o´ptima para cu´mulos de baja masa. A baja masa, la T cleff y el Q(H
0)cl del cu´mulo esta´n
fuertemente correlacionados y siguen la relacio´n T ∗;refeff -Q(H
0)∗ de las estrellas indivi-
duales. Es decir, el continuo ionizante de los cu´mulos de baja masa (Mcl < 104 M),
incluyendo el caso de los no resueltos, esta´ dominado por estrellas individuales. Como
regla pra´ctica, sugerimos utilizar estrellas individuales (con sus correspondientes valores
de T ∗eff y Q(H
0)∗) en vez de conjuntos estelares (como los impl´ıcitos en modelos de s´ınte-
sis) para modelar el continuo ionizante de los cu´mulos de baja masa (Mcl < 104 M).
Sin embargo, el flujo ionizante no proporciona informacio´n sobre las propiedades globa-
les del cu´mulo (especialmente la masa o la edad del cu´mulo). Esta regla puede tambie´n
ser reescrita en los siguientes te´rminos: los cu´mulos ionizantes de baja masa (incluido
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los no resueltos) son ma´s adecuados para estudios de atmo´sferas estelares (estudios del
espectro ionizante) que para estudios de evolucio´n de poblaciones estelares.
Este experimento nos permite ilustrar algunos aspectos en el modelado de cu´mulos
estelares: una vez que se ha fijado un observable (la masa total del cu´mulo en este caso),
los otros observables son cantidades distribuidas (N cl, Q(H0)cl o T cleff en nuestro caso).
En otras palabras, las relaciones t´ıpicas obtenidas por los modelos de s´ıntesis deben
ser consideradas va´lidas como media de la distribucio´n de los cu´mulos observados, pero
no necesariamente para cu´mulos particulares. An˜adido a esto, hay fuertes correlaciones
entre diferentes observables (como Q(H0)cl y T cleff), que reducen considerablemente la
dispersio´n en las distribuciones especialmente en el caso de cu´mulos submuestreados.
Como desventaja de estas situaciones, los observables no reflejan las propiedades de los
cu´mulos, sino las propiedades de las estrellas ma´s luminosas del cu´mulo.
Para cu´mulos con Mcl ≈ 100 M, cerca del 84 % de los cu´mulos esta´n por debajo de la
T cleff media, y solo el 16 % por encima de ella. La contribucio´n de ese 16 % de cu´mulos
ultraluminosos a la media, y por lo tanto el valor de esta, depende del l´ımite superior de
masa de la IMF, msup, porque un cambio en la masa superior implica un cambio en la
distribucio´n de probabilidad subyacente (la IMF). As´ı tambie´n el valor medio de otras
cantidades, como por ejemplo 〈Q(H0)cl〉, no se conservara´ bajo cambios de msup. En este
sentido, aunque hay una fuerte correlacio´n estad´ıstica entre Mcl y la estrella con masa
ma´xima mmax en el cu´mulo, y aunque se puede obtener una media 〈mmax〉 en funcio´n de
la Mcl (Weidner & Kroupa 2006), es erro´neo usar 〈mmax〉 como l´ımite de masa superior
de la IMF (el cual parece mantenerse constante: Ma´ız Apella´niz et al. 2007; Weidner &
Kroupa 2004). De hecho ese cambio tampoco conservar´ıa 〈mmax〉.
Hemos visto pues que estos cu´mulos de baja masa ma´s luminosos que la media tienen
continuos ionizantes semejantes al de estrellas masivas individuales y por lo tanto son
capaces de generar regiones H ii. Estas regiones H ii tendr´ıan, en los diagramas de
diagno´stico que vimos en el cap´ıtulo anterior, posiciones semejantes a las simulaciones
de fotoionizacio´n del escenario de nu´mero de estrellas fijos (apartado 2.2.1). Dichas
simulaciones eran precisamente las que mayores diferencias presentaban con respecto a
los resultados de las mallas de modelos. Teniendo presente esto y que adema´s los cu´mulos
de baja masa son los ma´s abundantes, cabe replantearnos la influencia de los cu´mulos
de baja masa en el espectro de l´ıneas de emisio´n de galaxias y en las estimaciones
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de propiedades que se obtienen a partir de ellas. Para obtener alguna gu´ıa sobre este
problema, vamos a investigar en el siguiente cap´ıtulo co´mo es la proporcionalidad entre
las intensidades de las l´ıneas de emisio´n y la masa del cu´mulo para casos donde los
efectos de muestreo no son severos. Esto nos servira´ para obtener la tendencia de la
posible contribucio´n de los cu´mulos de baja masa a la luminosidad de las l´ıneas de
emisio´n de una galaxia.
Cap´ıtulo 4
Relacio´n entre la masa del cu´mulo
y su espectro de l´ıneas de emisio´n
4.1. Introduccio´n
Aprovechando la informacio´n que nos proporcionan las l´ıneas de emisio´n producidas en
regiones H ii y en galaxias con formacio´n estelar, se han desarrollado diversos me´todos
de estimacio´n de propiedades f´ısicas de estos objetos basados en dichas l´ıneas. Estas
propiedades f´ısicas pueden ser tanto del gas que produce las l´ıneas de emisio´n como de
la fuente que provoca la ionizacio´n del gas. Ya sea para regiones H ii o para galaxias, los
indicadores han de ser calibrados. Dichas calibraciones pueden hacerse bien emp´ırica-
mente, usando observaciones de objetos cuyas propiedades se hayan obtenido mediante
otros me´todos, o bien teo´ricamente, para continuos ionizantes dados, mediante modelos
de fotoionizacio´n que tienen en cuenta los procesos f´ısicos relevantes que ocurren en
el gas ionizado. En el caso de regiones ionizadas por conjunto de estrellas, es habitual
usar el continuo ionizante promedio obtenido por modelos de s´ıntesis en el cual no se
consideran los efectos de muestreo que afectan a las funciones de luminosidad de los
cu´mulos de baja masa. Esto conlleva, como ya vimos en los cap´ıtulos 2 y 3, que las ma-
llas de modelos de fotoionizacio´n que utilizan dichos continuos ionizantes promedio no
son adecuadas para estimar propiedades f´ısicas de los cu´mulos ionizantes de baja masa.
Dentro del marco global del trabajo nos interesa estimar si la influencia de los efectos
de muestreo se pudiera extender tambie´n al espectro de las galaxias. En este cap´ıtulo
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dejaremos a un lado los efectos de muestreo, sin olvidarnos completamente de ellos, y
nos planteamos, como primer paso, cua´l es la mejor forma de modelar una galaxia para
as´ı poder hacer una primera estimacio´n de la influencia de los cu´mulos de baja masa en
el espectro integrado de la galaxia.
Aunque se sabe que las galaxias pueden estar compuestas por conjuntos de regiones de
formacio´n estelar, su espectro de l´ıneas de emisio´n se ha modelizado tradicionalmente
como una u´nica regio´n H ii, esto es, se asume que la galaxia es un u´nico cu´mulo que
ioniza una u´nica nube de gas (Charlot & Longhetti 2001; Stasin´ska et al. 2001, como
ejemplos). Solo recientemente se ha empezado a simular el espectro de l´ıneas de emisio´n
de galaxias mediante la suma de los espectros de l´ıneas de emisio´n de un conjunto de
regiones H ii (Dopita et al. 2006a). Aunque este procedimiento parece ma´s correcto,
implica hacer una serie de hipo´tesis referentes a la distribucio´n en masa y en edad de
los distintos cu´mulos que ionizan las distintas regiones H ii que componen la galaxia. A
efectos pra´cticos, supone asumir una funcio´n inicial de masa de cu´mulos (ICMF) y una
historia de formacio´n estelar que diga cua´ndo se forma cada cu´mulo. Por lo tanto dicho
procedimiento, aunque a priori es ma´s correcto, hace que el problema sea poco tratable
a nivel general, pues aunque pudieramos asumir una forma universal de la ICMF, es
solo posible definir unos pocos casos gene´ricos sobre la tasa de formacio´n de cu´mulos
sin saber cua´n representativos son. Un enfoque alternativo que pretende solventar el
problema consiste en elaborar me´todos que puedan reproducir el espectro generado por
varias regiones H ii como la emisio´n de una u´nica regio´n H ii equivalente a la mezcla
(Jamet & Morisset 2008). Hay otros autores que mantienen que el uso de varias regiones
H ii no produce resultados ma´s fiables que el uso de una u´nica regio´n H ii, prefiriendo el
me´todo ma´s simple por economı´a de computacio´n y esfuerzo personal (Levesque et al.
2010). En el enfoque que hemos planteado de evaluacio´n de efectos de un nu´mero discreto
de estrellas en la modelizacio´n del continuo ionizante, nos interesa saber hasta que´ punto
es va´lida una hipo´tesis u otra en la modelizacio´n de galaxias: si las regiones H ii ionizadas
por cu´mulos de baja masa suponen una contribucio´n relativa pequen˜a comparada con las
regiones H ii ionizadas por cu´mulos de alta masa, los efectos de considerar regiones H ii
con un nu´mero bajo de estrellas se pueden diluir y la metodolog´ıa propuesta por Jamet
& Morisset (2008) o Levesque et al. (2010) es aplicable. Si las regiones H ii ionizadas por
cu´mulos de baja masa tienen una contribucio´n apreciable a l´ıneas de emisio´n de intere´s,
podr´ıa ser ma´s razonable usar conjuntos de regiones H ii para modelizar galaxias con
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formacio´n estelar, y adema´s los efectos de muestreo mencionados en el cap´ıtulo anterior
podr´ıan tener un impacto en el espectro global de la galaxia.
El trabajo que exponemos en este cap´ıtulo ha sido publicado en parte en Villaverde et
al. (2010b).
4.2. Metodolog´ıa
En lo que respecta al espectro de l´ıneas de emisio´n podemos considerar que las galaxias
con formacio´n estelar son conjuntos de regiones H ii ionizadas por cu´mulos de distintas
masas. Aunque hay gran multitud y variedad de procesos f´ısicos que afectan a las inten-
sidades de las diversas l´ıneas de emisio´n, como primera aproximacio´n se puede suponer
que un incremento de la masa del cu´mulo ionizante, y por lo tanto de la intensidad
del continuo que produce, va a tener un efecto linealmente proporcional en el espectro
de l´ıneas de emisio´n. Bajo dicho supuesto, la emisio´n de un conjunto de regiones H ii
ionizadas por cu´mulos de distinta masa ser´ıa igual al de una regio´n H ii ionizada por
un cu´mulo con una masa igual a la suma de las masas de todos los cu´mulos ionizantes
del conjunto. Por lo tanto la emisio´n de un conjunto de regiones H ii se podr´ıa calcular
realizando una simulacio´n de una u´nica regio´n H ii.
En el caso opuesto de que no se cumpla la proporcionalidad lineal entre la luminosidad
del continuo ionizante (o equivalentemente la masa del cu´mulo ionizante) y el espectro
resultante de l´ıneas de emisio´n, la emisio´n de un conjunto de regiones H ii no se puede
calcular de forma tan trivial. En el supuesto de que el espectro escalara, no linealmente,
sino, por ejemplo, como una potencia de la masa, Mclγ , se podr´ıa definir para un conjunto
de regiones H ii un u´nico cu´mulo ionizante comu´n con una masa efectiva M cl,eff =∑N
i=1M
γ
i , donde N es el nu´mero de regiones H ii del conjunto. Con dicha masa efectiva se
podr´ıa realizar una u´nica simulacio´n de regiones H ii para representar toda una galaxia.
Sin embargo, si distintas l´ıneas presentaran distintas dependencias, habr´ıa que modelar
las galaxias como la suma resultante de los espectros de las regiones H ii individuales,
ionizadas por cu´mulos de distintas masas.
Por lo tanto hemos de estudiar co´mo var´ıa cada una de las l´ıneas de emisio´n de intere´s
con la masa del cu´mulo para as´ı adoptar la estrategia de modelado de galaxias ma´s
correcta. Con ese fin haremos simulaciones de regiones H ii ionizadas por cu´mulos de
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distinta masa, edad y metalicidad. De estas simulaciones obtendremos relaciones de
escala entre la luminosidad de algunas de las l´ıneas de emisio´n ma´s relevantes y la masa
de los cu´mulos ionizantes.
Las relaciones de escala las expresaremos mediante leyes de potencias entre la lumino-
sidad de las l´ıneas de emisio´n y la masa del cu´mulo. El uso de leyes de potencias nos
permite estudiar en primera aproximacio´n la posible no linealidad entre la masa del
cu´mulo y la luminosidad de las l´ıneas de emisio´n. Tambie´n nos permiten realizar un
estudio preliminar sobre la contribucio´n de cu´mulos de distintas masas a cada una de
las l´ıneas de emisio´n una vez asumida una funcio´n inicial de masa de cu´mulos y una
historia de formacio´n estelar, como veremos en la seccio´n 4.6.
Los modelos realizados cubren un rango de masas desde 1 M hasta 107 M. El bin de
masas en el rango ma´s relevante (103-107 M, ver ma´s abajo) es de 0.5 dex, mientras
que para masas menores es de 1 dex. Esto nos permite tener ma´s puntos en el rango
de masas relevantes para calcular regresiones ma´s fiables y poder evaluar posibles des-
viaciones con respecto a la descripcio´n con leyes de potencias. Los modelos cubren un
rango de edad entre 0.1 Ma y 10 Ma, siendo el bin de 0.1 Ma, y han sido calculadas para
5 metalicidades (Z=0.001, 0.004, 0.008, 0.020 y 0.040). Con las intensidades de l´ıneas
obtenidas hemos calculado regresiones lineales en log Mcl y logL, que hemos aplicado
para estudiar la bondad de dichas regresiones en los estimadores usados para evaluacio´n
de las propiedades f´ısicas de regiones H ii en galaxias. No obstante, el objetivo no es
obtener calibraciones basadas en dichas regresiones, sino tener una estimacio´n relativa-
mente fiable de la contribucio´n de la emisio´n generada por distintas regiones H ii a la
emisio´n global.
En la construccio´n de los modelos se ha usado como continuo ionizante el espectro prome-
dio procedente del modelo de s´ıntesis de poblacio´n estelar SED@ (Cervin˜o & Mas-Hesse
1994; Cervin˜o et al. 2002a), usando diferentes edades y metalicidades bajo la hipo´tesis
de brote instanta´neo. Puesto que cuanto menor es la masa del cu´mulo mayores son los
efectos de muestreo, el espectro medio obtenido mediante modelos de s´ıntesis no repre-
senta adecuadamente el continuo ionizante de los cu´mulos de baja masa, tal y como
hemos visto en el cap´ıtulo 3. En consecuencia, los modelos de fotoionizacio´n para masas
de cu´mulo bajas no representan necesariamente casos reales y el modelo de s´ıntesis en
esos casos puede considerarse como un ejercicio acade´mico que sirve para estudiar la
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Elemento log(n/n(H) ref
H Hidro´geno 0.00 GS98
He Helio -1.06 Ver texto
Li Litio -8.69 GS98
Be Berilio -10.58 GS98
B Boro -9.21 GS98
C Carbono -3.61 AP02
N Nitro´geno -4.03 Ver texto
O Ox´ıgeno -3.30 AP01
F Fluor -7.52 GS98
Ne Neo´n -3.93 GA89,GN93
Na Sodio -5.67 GS98
Mg Magnesio -4.46 H01
Al Aluminio -5.53 GS98
Si Silicio -4.46 H01
P Fo´sforo -6.50 GS98*
S Azufre -4.74 GS98*
Cl Cloro -6.72 GS98
Ar Argo´n -5.60 GS98
K Potasio -6.88 GS98
Ca Calcio -5.64 GS98
Sc Escandio -8.83 GS98
Ti Titanio -6.98 GS98
V Vanadio -8.00 GS98
Cr Cromo -6.33 GS98
Mn Manganeso -6.54 GS98*
Fe Hierro -4.55 H01
Co Cobalto -7.08 GS98
Ni Nı´quel -5.75 GS98
Cu Cobre -7.79 GS98
Zn Zinc -7.40 GS98
Tabla 4.1: Abundancias solares usadas en este trabajo. Referencias: GS98: Grevesse
& Sauval (1998), GS98*: media de la abundancia meteo´rica y fotosfe´rica, AP01 y Ap02:
Allende Prieto et al. (2001, 2002), H01: Holweger (2001), GA89: Grevesse & Anders
(1989), GN93: Grevesse & Noels (1993).
proporcionalidad de las intensidades de las l´ıneas con el flujo incidente independiente-
mente de cua´n real sea la forma del continuo ionizante. Otras simulaciones que tambie´n
puede considerarse como casos acade´micos son las de Mcl=107 M, pues aunque se han
detectado cu´mulos con masa de ese orden (Bastian et al. 2006; Maraston et al. 2004)
dichos objetos pueden haberse formado por mecanismos como la fusio´n de cu´mulos (El-
megreen et al. 2000; Fellhauer & Kroupa 2005), no estando claro si la hipo´tesis de brote
instanta´neo es va´lida para la escala de de tiempo considerada, que es inferior a 105 an˜os
(Tenorio-Tagle et al. 2010).
El continuo estelar promedio se ha usado como continuo ionizante en las simulaciones de
regiones H ii. Para realizar dichas simulaciones hemos usado el co´digo de fotoionizacio´n
Cloudy version 08.00 (Ferland et al. 1998).
En estos modelos asumiremos una nebulosa libre de polvo y la composicio´n solar listada
en la tabla 4.1, que corresponde con las abundancias solares adoptadas por Cloudy
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(Allende Prieto et al. 2001, 2002; Grevesse & Sauval 1998; Holweger 2001), excepto para
Ne, N y He. Para Ne usamos la abundancia dada por Grevesse & Anders (1989) con la
extensio´n de Grevesse & Noels (1993) mientras que para N y He, la obtencio´n de las
abundancias se describe ma´s adelante. Para otras metalicidades distintas a la solar, las










la cual ha sido obtenida a partir del valor de la abundancia primordial de helio obtenida
por Luridiana et al. (2003), Yp = 0.2391, y de la pendiente de la relacio´n He vs. O
obtenida por Peimbert et al. (2000), ∆Y /∆O = 3.5. Este valor difiere del usado por



































La relacio´n ha sido obtenida mediante un ajuste visual de los datos presentados en
Pilyugin et al. (2003). Hay que resaltar que, como muestran Pilyugin et al. (2003),
no existe un valor u´nico para el cociente N/O, ya que su valor cambia de sistema a
sistema incluso para una metalicidad fija. Esta dispersio´n puede surgir naturalmente
si la evolucio´n qu´ımica de la galaxia esta´ dirigida por pequen˜as regiones de formacio´n
estelar, de tal forma que los efectos de muestreo cobran relevancia en la evolucio´n qu´ımica
(Carigi & Herna´ndez 2008; Cervin˜o & Molla´ 2002; White & Audouze 1983; Wilmes &
Koeppen 1995). Dada esta situacio´n, hemos preferido ajustar los resultados manualmente
en vez de usar un ajuste basado en modelos de evolucio´n qu´ımica.
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Tambie´n hemos comparado la consistencia de las abundancias asumidas en el gas io-
nizado con las asumidas en trazas evolutivas. Tal y como se explica en los art´ıculos
correspondientes (Charbonnel et al. 1993; Schaerer et al. 1993a,b; Schaller et al. 1992),
las trazas asumen un contenido de helio dado por:




con Yp = 0.24 y ∆Y /∆Z = 3 para todas las metalicidades excepto para el caso Z=0.040
(Schaerer et al. 1993b, dos veces la solar) donde ∆Y /∆Z toma un valor de 2.5.
Los cocientes relativos de los elementos pesados usados en las trazas siguen los obteni-
dos con la mezcla solar de Anders & Grevesse (1989), algo diferentes de los valores de
Grevesse & Anders (1989) citados anteriormente, para todas las metalicidades. Los va-
lores absolutos de las trazas evolutivas han sido escalados con Z excepto para Z=0.004
(Charbonnel et al. 1993) y Z=0.040 (Schaerer et al. 1993b) donde los autores usaron
Grevesse (1991)1. Siguiendo dichos criterios, asignamos un cociente N/O de 0.15 a to-
das las metalicidades excepto para Z=0.004 y Z=0.040, donde usamos 0.13. Esto es
claramente inconsistente con la mezcla asumida para el gas nebular, pero, ya que no
podemos cuantificar la influencia del cambio del cociente N/O en la evolucio´n estelar, y
preferimos adoptar una mezcla de metales para el gas nebular ma´s consistente con los
datos observacionales, no hay ma´s solucio´n que mantener la inconsistencia esperando
que solo produzca efectos menores.
Finalmente, mostramos los valores de O / H asumidos en las trazas para cada Z, en la
tabla 4.2, donde tambie´n mostramos, con fines comparativos, los valores de O / H y Z
del gas ionizado asumidos en Stasin´ska et al. (2001).
Puesto que no hay una forma factible de resolver la inconsistencia entre las abundan-
cias de las trazas evolutivas y las adoptadas para el gas presente en nuestro trabajo y
en trabajos similares, nos limitaremos a llamar la atencio´n sobre ella y presentaremos
nuestra malla de modelos en te´rminos de Z evitando expresar la metalicidad en funcio´n
de la metalicidad solar. Debe tenerse en cuenta que una comparacio´n directa con otros
trabajos debe realizarse con extrema cautela.
1El art´ıculo de referencia cita Grevesse et al. (1991) en vez de este.
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Z O/H Stasin´ska, Schaerer, Este trabajo
(trazas) & Leitherer (2001)
0.0004 – 1.70× 10−5 –
0.001 4.39× 10−5 – 2.46× 10−5
0.004 1.77× 10−4 1.70× 10−4 9.82× 10−5
0.008 3.64× 10−4 3.40× 10−4 1.96× 10−4
0.020 9.75× 10−4 8.51× 10−4 4.91× 10−4
0.040 2.12× 10−3 1.70× 10−3 9.82× 10−4
Tabla 4.2: Valores de O /H implicitos en las trazas evolutivas, en la malla de Stasin´ska
et al. (2001) y en este trabajo para valores de Z dados.
Respecto a las condiciones del gas ionizado, los valores de densidad electro´nica, geo-
metr´ıa, filling factor y covering factor definen las propiedades del modelo de nebulosa.
Para la densidad y la geometr´ıa hemos asumido valores conservadores: una densidad de
hidro´geno constante de 100 cm−3 distribuido homoge´neamente en una geometr´ıa esfe´ri-
ca en expansio´n bajo el supuesto de limitacio´n por radiacio´n. La densidad asumida de
100 cm−3 es t´ıpica para las regiones H ii y es menor que las densidades cr´ıticas de las
especies usadas en los modelos. El radio interno de la nube, Rin, ha sido fijado para
todos los modelos a 2 pc (logRin(cm) = 18.790426).
En este trabajo hemos asumido una nebulosa limitada por radiacio´n por razones de
simplicidad, ya que ofrece la ventaja de preservar la proporcionalidad entre el nu´mero
de fotones ionizantes y la intensidad de las l´ıneas de Balmer del hidro´geno, en contraste
con lo que sucede en las nebulosas limitadas por densidad. Esto significa que podemos
comprobar las estimaciones de L(Hβ) con los modelos de s´ıntesis parametrizados en
Q(H0). No obstante, aunque asumamos una nebulosa limitada por radiacio´n es necesario
limitar la zona cuyo flujo se considera. Dadas las muy diversas formas e intensidades
de los continuos ionizantes utilizados, los l´ımites adoptados no son los mismos para
todos los casos. Para cada edad, metalicidad y masa, el modelo de fotoionizacio´n ha
sido calculado hasta que una temperatura electro´nica mı´nima se ha alcanzado. Esta
temperatura mı´nima es de 4000 K para Z=0.001, 0.004 y 0.008 y 200 K para Z=0.020
y Z=0.040. Estos distintos l´ımites se han elegido tras diversas pruebas para, en primer
lugar, evitar considerar demasiado gas neutro y, en segundo, para evitar la aparicio´n de
frentes te´rmicos que afectaban a los resultados. Una vez que encontramos la solucio´n,
esta es usada en otra iteracio´n, y as´ı sucesivamente, hasta que se encuentra una solucio´n
estable. Dado que en Cloudy no esta´n implementados los choques, nuestras simulaciones
no tienen en cuenta este efecto. Esto podr´ıa afectar a los resultados de l´ıneas sensibles
a los choques, como pueden ser [O i] λ 6300 A˚, [S ii] λ 6716 A˚ o [S ii] λ 6731 A˚. En
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cuanto al polvo, puesto que la estimacio´n de sus efectos es muy dependiente de como se
modelice y dichos efectos enmascarar´ıan los efectos de la fotoionizacio´n, hemos optado
por no incluir polvo en nuestras simulaciones. En contrapartida, esto nos ha permitido
realizar un estudio sobre la variacio´n intr´ınseca del cociente Hα/Hβ, como detallamos
en el apartado 4.5.2.
En los modelos hemos asumido un covering factor igual a 1, aunque el rango de valores
estimados esta´ generalmente entre 0.2 y 0.8 (Zurita et al. 2002). De nuevo, nuestra
eleccio´n esta´ basada en consideraciones de simplicidad, ya que nuestro objetivo es obtener
el exponente de la relacio´n de escala entre la luminosidad de las l´ıneas de emisio´n y la
masa del cu´mulo ionizante para estudiar cualitativamente la dependencia y no para hacer
una calibracio´n.
Queremos destacar que las elecciones realizadas, especialmente las concernientes a la geo-
metr´ıa, densidad, filling factor y covering factor, son meramente elecciones convenientes:
no sugerimos que todas las regiones H ii puedan ser modeladas con dicho conjunto de
para´metros. Estamos interesados solo en obtener una primera estimacio´n de la relacio´n
de la intensidad de algunas de las l´ıneas ma´s relevantes con la masa de los cu´mulos
ionizantes y co´mo estas dependencias var´ıan de l´ınea a l´ınea. Este objetivo gu´ıa nuestras
elecciones de los valores de los para´metros, los cuales difieren dra´sticamente de los de
otros autores, ya que ellos abordan problemas distintos a los que aqu´ı nos planteamos.
Hemos obtenido tambie´n el flujo del continuo resultante de Cloudy mediante el comando
punch continuum. Este continuo incluye la contribucio´n estelar y nebular, as´ı como
las l´ıneas de emisio´n resultantes. Para obtener el continuo neto sin la contribucio´n de
las l´ıneas de emisio´n, hemos obtenido dicha contribucio´n mediante el comando punch
outward continuum y despue´s lo hemos sustra´ıdo al flujo del continuo (ver el manual de
Cloudy, Hazy, Ferland 2008, para ma´s detalles del uso de este comando y del comando
punch continuum). Interpolando el continuo resultante obtenemos las intensidades del
continuo adyacente a las l´ıneas de emisio´n de intere´s, que ha sido usado posteriormente
para obtener las anchuras equivalentes.
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4.3. Ca´lculo de las relaciones de escala y ana´lisis de las
pendientes resultantes
Con los modelos descritos anteriormente hemos obtenido relaciones de escala entre las
intensidades de diversas l´ıneas de emisio´n y la masa del cu´mulo ionizante. Esto se ha
hecho mediante regresiones lineales de mı´nimos cuadrados del logaritmo de las intensi-
dades de l´ınea frente al logaritmo de la masa de cu´mulo para cada l´ınea, metalicidad y
edad. Las regresiones lineales nos proporcionan relaciones de escala de la forma:
log(L) = α+ β log(Mcl), (4.5)
o equivalentemente:
L = A×Mclβ, (4.6)
donde A = 10α. El valor de β nos indica la dependencia con la masa mientras que
α es el logaritmo de la luminosidad cuando la masa del cu´mulo es 1 M. El valor de
α, y por lo tanto de A, depende fuertemente de la geometr´ıa adoptada (filling factor,
covering factor, radio interno). Por este motivo y porque nos interesan principalmente
las dependencias con la masa, centraremos principalmente nuestro ana´lisis en los valores
obtenidos para β.
Ajustes ma´s complejos que una regresio´n lineal, como podr´ıa ser un ajuste con po-
linomios, no son operativos, ya que buscamos una primera aproximacio´n, adema´s no
nos proporcionar´ıan informacio´n ma´s realista, dadas las limitaciones de las simulacio-
nes comentadas en la seccio´n 4.2. Debido a dichas limitaciones y a la simplicidad de
la descripcio´n mediante leyes de potencias aconsejamos no usar este me´todo para obte-
ner propiedades f´ısicas de cu´mulos. Queremos resaltar de nuevo que nuestro objetivo es
obtener una representacio´n cuantitativa aproximada para estudiar dependencias con la
masa y poder obtener la funcio´n de luminosidad de regiones H ii una vez asumida una
ICMF.
Se han calculado regresiones lineales usando, por un lado, modelos de todas las masas (en
adelante regresiones completas) y por otro solo modelos con Mcl ≥ 103 M (regresiones
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de alta masa). En estas u´ltimas regresiones la imposicio´n de una masa mı´nima de cu´mulo
obedece a la masa mı´nima de cu´mulo obtenida por Cervin˜o et al. (2003) por encima
de la cual el uso de los continuos ionizantes promedio obtenidos mediante modelos de
s´ıntesis de poblacio´n estelar da una descripcio´n fiable (aunque afectada por la dispersio´n
causada por efectos de muestreo) de los continuos ionizantes de los cu´mulos (ver cap´ıtulo
3). Por este motivo no es de esperar que las regresiones lineales calculadas con modelos
en todo el rango de masas sean representaciones fiables de las relaciones reales entre las
luminosidades y Mcl, exceptuando los casos de l´ıneas de recombinacio´n, como veremos.
Tambie´n por esa misma razo´n se ha usado en el rango de alta masa un bin de masas
ma´s estrecho (0.5 dex). Gracias a esto hemos podido obtener mejores representaciones de
la relaciones de escala y evaluar mejor las desviaciones con respecto a una descripcio´n
con leyes de potencia. En el ca´lculo de las regresiones no se han considerado puntos
con intensidad cero que se dan para algunos casos de masas muy bajas (1 y 10 M).
Para evitar que se calcularan regresiones con solo dos puntos, lo que tendr´ıa escas´ısima
consistencia, hemos impuesto la condicio´n de que las regresiones se calculen con al menos
tres puntos.
En la tabla 4.3 se muestran las l´ıneas para las cuales se han calculado las relaciones de
escala. Estas l´ıneas han sido seleccionadas por su intere´s en la estimacio´n de propiedades
f´ısicas. La mayor´ıa se encuentran en el rango visible del espectro electromagne´tico dado
que ese rango es el ma´s accesible para la instrumentacio´n astrono´mica y por lo tanto
es en el que se han centrado histo´ricamente los esfuerzos. Tambie´n se incluyen algunas
l´ıneas del IR por completitud aunque en esa parte del espectro los efectos del polvo, no
considerados en este trabajo, pueden ser relevantes.
En los ape´ndices A y B se muestran gra´ficamente los valores de los para´metros que
definen la coordenada en el origen, α, la pendiente, β, y el valor del coeficiente de
correlacio´n lineal, para las regresiones completas y de alta masa respectivamente.
Igualmente se han calculado relaciones de escala para las intensidades del continuo ad-
yacente a cada una de las l´ıneas de emisio´n consideradas. Esto nos permitira´ calcular
anchuras equivalentes de l´ınea mediante las relaciones de escala (EWSR) de forma auto-
consistente. Con estas anchuras equivalentes podemos aplicar un criterio de visibilidad
a los resultados de las relaciones de escala. Dicho criterio de visibilidad consiste en im-
poner que la anchura equivalente mı´nima que han de tener las l´ıneas de emisio´n para
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L´ıneas de
recombinacio´n
He ii λ 4686 A˚
Hβ λ 4861 A˚
He i λ 5876 A˚
Hα λ 6563 A˚
L´ıneas
colisionales
[O ii] λ 3726 A˚
[O ii] λ 3727 A˚
[O ii] λ 3729 A˚
[Ne iii] λ 3869 A˚
[Ne iii] λ 3968 A˚
[S ii] λ 4070 A˚
[S ii] λ 4078 A˚
[O iii] λ 4363 A˚
[O iii] λ 4959 A˚
[O iii] λ 5007 A˚
[O i] λ 6300 A˚
[S iii] λ 6312 A˚
[N ii] λ 6548 A˚
[N ii] λ 6584 A˚
[S ii] λ 6716 A˚
[S ii] λ 6720 A˚
[S ii] λ 6731 A˚
[Ar iii] λ 7135 A˚
[O ii] λ 7323 A˚
[O ii] λ 7332 A˚
[S iii] λ 9069 A˚
[S iii] λ 9532 A˚
[Ar ii] λ 7 µ
[Ar iii] λ 9 µ
[S iv] λ 10 µ
[Ne ii] λ 12 µ
[Ne iii] λ 15 µ
[S iii] λ 18 µ
[S iii] λ 33 µ
[Ne iii] λ 36 µ
[O iii] λ 51 µ
[N iii] λ 57 µ
[O iii] λ 88 µ
[N ii] λ 121 µ
Tabla 4.3: Lista de l´ıneas de emisio´n para las cuales se han calculado relaciones de
escala.
poderse detectar es de 1 (EWSR ≥ 1 A˚) que, aunque es un valor optimista, es observable.
Por debajo de ese l´ımite consideraremos que las l´ıneas de emisio´n esta´n enmascaradas
por el ruido del continuo. En algunas de las gra´ficas que mostraremos en las siguientes
secciones, aplicaremos el criterio de visibilidad tambie´n a los resultados obtenidos di-
rectamente de los modelos, aunque en esos casos la condicio´n se pone sobre la anchura
equivalente obtenida directamente de las luminosidades de la l´ınea y de su continuo
adyacente (EW ≥ 1 A˚). Empezaremos mostrando las relaciones obtenidas para el con-
tinuo, pasando seguidamente a las relaciones para las l´ıneas de recombinacio´n y por
u´ltimo veremos las relaciones de escala correspondiente a las l´ıneas colisionales.
Cap. 4. Relacio´n entre masa y espectro 75











Hβ λ 4861 Å



























Figura 4.1: Resultados de las regresiones de alta masa para el continuo adyacente a
Hβ. Los colores indican la metalicidad. Negro: Z=0.001. Azul: Z=0.004. Verde: Z=0.008.
Naranja: Z=0.020. Rojo: Z=0.040.
4.3.1. Relaciones de escala para el continuo
Para calcular las relaciones de escala para el continuo hemos obtenido su luminosidad
tal y como se ha descrito al final de la seccio´n 4.2.
A modo de ejemplo, en la Fig. 4.1 se muestra los resultados de las regresiones de alta masa
del continuo adyacente a la l´ınea Hβ λ 4861 A˚. En la gra´fica se muestran mediante curvas
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de colores los valores para las distintas metalicidades de la pendiente, del logaritmo de
la luminosidad para 1 M y del log(1-r), donde r es el coeficiente de correlacio´n.
Las relaciones de escala para el continuo tienen pendientes igual 1, es decir tienen forma
lineal. Dadas las aproximaciones adoptadas en las simulaciones, las diferencias en la
tercera cifra decimal que se observan no son significativas. La forma lineal se debe a que
el continuo estelar promedio es por definicio´n proporcional a la masa del cu´mulo y el
continuo nebular es directamente proporcional al Q(H0) y por lo tanto a la masa del
cu´mulo ionizante, dada la parametrizacio´n en masa realizada en nuestros modelos. El
hecho de que el coeficiente de correlacio´n r sea pra´cticamente igual a 1 nos indica que
el ajuste a una recta es muy bueno. No obstante ha sido necesaria una inspeccio´n visual
en cada caso, ya que el uso de r por si solo, aunque indicativo de la calidad del ajuste,
puede enmascarar curvaturas en las relaciones de escala (ver apartado 4.3.4).
4.3.2. Relaciones de escala para l´ıneas de recombinacio´n
Al igual que para el continuo, la luminosidad de las l´ıneas de recombinacio´n del hidro´geno
Hα y Hβ es proporcional a Q(H0), y por lo tanto a Mcl. Consecuentemente, se obtienen
de nuevo pendientes practicamente iguales a 1 para ambas l´ıneas tanto en las regresiones
completas como en las de alta masa (ver Fig. 4.2). Por ese mismo motivo los puntos de
los modelos caen sobre las rectas correspondientes a su edad y metalicidad. Esto se puede
apreciar claramente en la Fig. 4.3 donde se muestran las regresiones de alta masa para
Hβ. Tambie´n el hecho de que β ≈ 1, tal y como se ve en la Fig. 4.2, da cuenta de la
proporcionalidad de las intensidades de estas l´ıneas con Mcl.
En la Fig. 4.4 se muestran los resultados de las regresiones de alta masa para las l´ıneas
de recombinacio´n He i λ 5876 A˚ y He ii λ 4686 A˚. Con l´ınea punteada se representan
las regresiones que no cumplen el criterio de visibilidad (EWSR ≥ 1 A˚). En el caso
de He ii λ 4686 A˚ el hecho de que no haya resultados en todo el rango de edades y
metalicidades es debido a que no en todos los modelos se alcanzan continuos ionizantes
lo suficientemente duros como para ionizar doblemente el helio y, consecuentemente,
obtener l´ıneas de recombinacio´n de He ii. Teniendo en cuenta u´nicamente los casos que
cumplen el criterio de visibilidad, obtenemos de nuevo valores de la pendiente β muy
pro´ximos a 1. Las desviaciones con respecto al valor de β = 1 son mayores que para Hα
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Figura 4.2: Resultados de las regresiones completas (izquierda) y de alta masa (dere-
cha) para Hβ. Colores como en Fig. 4.1.
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Figura 4.3: Regresiones de alta masa para Hβ. En color se representan diez edades
seleccionadas (ver leyenda en figura). L´ınea discontinua con puntos: resultados de las
simulaciones. L´ınea continua: rectas resultantes de las regresiones.
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He I λ5876 Å


























Figura 4.4: Resultados de las regresiones de alta masa para He II λ4686 A˚ y He I
λ5876 A˚. En l´ınea discontinua se muestran las edades para las cuales no se cumple el
criterio de visibilidad de EWSR ≥ 1 A˚. Colores como en Fig. 4.1.
y Hβ. Esto puede ser debido a que la competencia con otras especies es ma´s relevante
para el helio que para el hidro´geno debido a la diferencia de abundancias entre ambos.
4.3.3. Relaciones de escala para l´ıneas colisionales
Siguiendo el mismo me´todo usado para las l´ıneas de recombinacio´n hemos construido
relaciones de escala para las l´ıneas colisionales listadas en la tabla 4.3. Puesto que las
l´ıneas colisionales adema´s de depender de Q(H0) tienen tambie´n una fuerte dependencia
con la temperatura electro´nica (Te), a priori no era de esperar que ninguna de las rela-
ciones obtenidas tenga una pendiente constante con la edad, ni que sea pra´cticamente
igual a 1, tal y como se da para las intensidades del continuo o Hα y Hβ. Tampoco cab´ıa
esperar que las regresiones ajusten perfectamente para todos los puntos de los modelos.
Para nuestra sorpresa, tal y como muestran las gra´ficas de los resultados (ver ape´ndice
B), en la mayor´ıa de los casos los resultados de los modelos se ajustan bien mediante
leyes de potencias. Dado que los ajustes no son perfectos se observan diferencias, en
algunos casos muy notables pero coherentes dentro de las aproximaciones usadas, entre
las regresiones completas y las de alta masa. Las Figs. 4.5 y 4.6 sirven para ilustrar esta
situacio´n, en ellas se muestran las regresiones completas y las de alta masa para [O iii]
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Figura 4.5: Regresiones completas para [O iii] λ 5007 A˚. S´ımbolos como en Fig. 4.3.
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Figura 4.6: Regresiones de alta masa para [O iii] λ 5007 A˚. S´ımbolos como en Fig.
4.3.
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Figura 4.7: Pendientes de las relaciones de escala calculadas para varias l´ıneas coli-
sionales. L´ıneas y colores como en Fig. 4.4.
λ 5007 A˚. En aquellos casos en el que ambos tipos de regresiones difieren el uso de unas
u otras conducir´ıan a deducciones distintas.
En la siguiente seccio´n discutiremos cua´l de los tipos de regresiones es el ma´s adecuado.
Otro aspecto relevante es la variacio´n de las relaciones de escala con la edad. En la Fig.
4.7 se muestran las pendientes de las regresiones de alta masa obtenidas para algunas de
las l´ıneas ma´s relevantes. Se aprecian los distintos comportamientos que las pendientes
de las relaciones de escala de estas l´ıneas presentan. En la seccio´n 4.4 interpretaremos
estos distintos comportamientos, baste recordar aqu´ı que los distintos valores de las
pendientes implican distintas dependencias con la masa.
4.3.4. Descarte de las regresiones completas y validacio´n de las de alta
masa
Las diferencias observadas entre las regresiones completas y las regresiones de alta masa
para las l´ıneas colisionales hace necesario discernir que´ regresiones son ma´s fiables. Como
ya hemos comentado anteriormente, el espectro medio proporcionado por el modelo de
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s´ıntesis es ma´s representativo de cu´mulos reales de masas altas que de masas inferiores,
debido a los efectos de muestreo que afectan a los cu´mulos de baja masa. Es por este
motivo por el que buscaremos aquellas regresiones que mejor ajusten las simulaciones
de alta masa que son las ma´s realistas. Obviamente las regresiones de alta masa son
a priori las que mejor ajustan dichas simulaciones. Aunque hemos visto que para las
l´ıneas de recombinacio´n y para el continuo, debido a la proporcionalidad de la intensidad
con Q(H0), las regresiones completas no difieren mucho de las regresiones de alta masa
excepto para edades viejas, para las l´ıneas colisionales s´ı que hay importantes diferencias.
Esto ya lo vimos en las Figs. 4.5 y 4.6 y tambie´n se aprecia en las Figs. 4.8 y 4.9 donde
se comparan las regresiones completas y de alta masa para [O ii] λ 3727 A˚ y [N ii] λ
6584 A˚ respectivamente. La curvatura presente en las simulaciones de baja masa, y que
esta´ presente en mayor o menor medida en todas las l´ıneas colisionales, hace que las
regresiones completas se desv´ıen de los valores de alta masa.
Debido a los efectos de muestreo que sabemos que ocurren en cu´mulos de baja masa y
a la aparicio´n de dicha curvatura, de aqu´ı en adelante trabajaremos exclusivamente con
las regresiones de alta masa que, por lo anteriormente discutido, resultan ma´s fiables.
4.4. Ana´lisis de las relaciones de escala
Analizaremos a continuacio´n ma´s detalladamente las relaciones de escala obtenidas,
prestando especial atencio´n a la variacio´n de la dependencia en masa con la edad.
4.4.1. Clasificacio´n por pendientes
En la Figs. 4.10, y 4.11 se muestran ma´s detalladamente los resultados de las regresiones
de alta masa de algunas de las l´ıneas colisionales ma´s relevantes: pendientes, valor para
Mcl=1 M y coeficiente de correlacio´n r. En el ape´ndice B se muestran las gra´ficas para
todas las l´ıneas estudiadas. Los colores y formatos de l´ıneas tienen el mismo significado
que en la Fig. 4.4. Para un mejor ana´lisis hemos dividido las l´ıneas estudiadas en cuatro
grupos de acuerdo con el comportamiento que muestran sus respectivas pendientes con
la edad. Los criterios seguidos en dicha clasificacio´n son :
Grupo 1: pendientes aproximadamente igual a 1.
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Figura 4.8: Regresiones completas y de alta masa para [O ii] λ 3727 A˚. S´ımbolos
como en Fig. 4.3.
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Figura 4.9: Regresiones completas y de alta masa para [N ii] λ 6584 A˚. S´ımbolos como
en Fig. 4.3.




He ii λ 4686 A˚
Hβ λ 4861 A˚
He i λ 5876 A˚
Hα λ 6563 A˚
Clase 2
pendiente<1
[S ii] λ 4070 A˚
[S ii] λ 4078 A˚
[O i] λ 6300 A˚
[S ii] λ 6716 A˚
[S ii] λ 6720 A˚
[S ii] λ 6731 A˚
Clase 3
pendiente>1
[Ne iii] λ 3869 A˚
[Ne iii] λ 3968 A˚
[O iii] λ 4363 A˚
[O iii] λ 4959 A˚
[O iii] λ 5007 A˚
[S iv] λ 10 µ
[Ne iii] λ 15 µ
[Ne iii] λ 36 µ
[O iii] λ 51 µ
Clase 4
pendiente≈0.7-0.8 para edades.4.5 Ma
pendiente≈1 para edades&4.5 Ma
[O ii] λ 3726 A˚
[O ii] λ 3727 A˚
[O ii] λ 3729 A˚
[S iii] λ 6312 A˚
[N ii] λ 6548 A˚
[N ii] λ 6584 A˚
[Ar iii] λ 7135 A˚
[O ii] λ 7323 A˚
[O ii] λ 7332 A˚
[S iii] λ 9069 A˚
[S iii] λ 9532 A˚
[Ar ii] λ 7 µ
[Ar iii] λ 9 µ
[Ne ii] λ 12 µ
[S iii] λ 18 µ
[S iii] λ 33 µ
[N iii] λ 57 µ
[O iii] λ 88 µ
[N ii] λ 121 µ
Tabla 4.4: Clasificacio´n de l´ıneas por pendientes.
Grupo 2: pendientes menores a 1.
Grupo 3: pendientes mayores a 1.
Grupo 4: pendientes alrededor de 0.7-0.8 para edades menores de aproximadamente
4.5 Ma y aproximadamente igual a 1 para edades mayores de 4.5 Ma.
En la tabla 4.4 se muestran las l´ıneas de emisio´n estudiadas ordenadas de acuerdo con
la clasificacio´n anterior. Inspeccionando dicha tabla vemos que las l´ıneas de clase 1 son
l´ıneas de recombinacio´n, que como ya hemos visto, son proporcionales al Q(H0) que
en nuestros modelos para una misma metalicidad y edad esta´ directamente relacionado
con la masa. Las l´ıneas colisionales presentan diversos comportamientos debido a los
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diversos potenciales de ionizacio´n y diversas temperaturas electro´nicas necesarias para
su excitacio´n. La clase 2 corresponde a l´ıneas colisionales de baja excitacio´n de iones con
potenciales de ionizacio´n bajos (iguales o menores al del H). En la clase 3 se clasifican
l´ıneas colisionales de iones con potenciales de ionizacio´n alto (por encima de los del He)
o, en el caso de [Ne iii] λ 3968 A˚, de l´ıneas de alta excitacio´n de iones con potenciales
intermedios. Finalmente la clase 4 esta´ conformada por l´ıneas colisionales de iones con
potenciales de ionizacio´n intermedios o de baja excitacio´n de iones con potenciales de
ionizacio´n intermedios y altos. Explicaremos el comportamiento de las pendientes dentro
de cada clase usando algunas l´ıneas de emisio´n a modo de ejemplo.
En la Fig. 4.10 izquierda se muestran las pendientes para la l´ınea [S ii] λ 6716 A˚, que es el
paradigma de las l´ıneas de clase 2. Estas l´ıneas, al pertenecer a iones con bajo potencial
de ionizacio´n, no requieren de un continuo ionizante muy intenso (es decir de masas muy
altas) o duro para ser generadas. Por lo tanto no tienen una fuerte dependencia con la
masa ni var´ıan mucho con la edad.
El caso contrario lo encontramos en las l´ıneas de clase 3, como es el caso de [O iii] λ 5007
A˚ (ver Fig. 4.10 derecha), que son l´ıneas de iones con potenciales de ionizacio´n alto. Para
generar estas l´ıneas se requieren continuos intensos y lo suficientemente duros como para
ionizar el ion correspondiente. Por este motivo hay una fuerte dependencia en masa. A
medida que el cu´mulo envejece y el continuo ionizante se ablanda se requiere mayores
masas para generar estas l´ıneas y eso explica la tendencia creciente de la pendiente con
la edad.
La situacio´n intermedia entre la clase 2 y la clase 3 queda reflejada en la clase 4. En la Fig.
4.11 se muestra como ejemplo las pendientes para las l´ıneas [O ii] λ 3727 A˚ (izquierda)
y [N ii] λ 6584 A˚ (derecha) respectivamente. En los dos casos, hay dos reg´ımenes, uno
joven con pendientes alrededor de 0.7, y uno ma´s viejo con pendientes alrededor de
1.1. La transicio´n entre los dos reg´ımenes ocurre en el rango de edades de 4 - 5.5 Ma,
dependiendo de la metalicidad. Este cambio es debido al ablandamiento del continuo
ionizante en ese rango de edad. Al reducirse la dureza del espectro es necesaria mayor
intensidad del continuo ionizante, i. e. masas mayores, para generar la l´ınea.
La fiabilidad de estas relaciones de escala puede ser comprobada comparando los resulta-
dos obtenidos a partir de ellas con los resultados obtenidos directamente de los modelos.
Estas comparaciones se han hecho mediante diagramas de diagno´stico. Al mismo tiempo
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Figura 4.10: Resultados de las regresiones de alta masa para la l´ınea [S ii] λ 6716
A˚ (izquierda) y [O iii] λ 5007 A˚ (derecha) como ejemplos de l´ıneas de clase 2 y 3
respectivamente. L´ıneas y colores como en Fig. 4.4.
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Figura 4.11: Resultados de las regresiones de alta masa para la l´ınea [O ii] λ 3727 A˚
(izquierda) y [N ii] λ 6584 A˚ (derecha), como ejemplos de l´ıneas de clase 4. L´ıneas y
colores como en Fig. 4.4.
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se han obtenido pistas de la influencia de la masa del cu´mulo en dichos diagramas, como
se muestra en la seccio´n 4.5.3.
4.5. Resultados
En esta seccio´n analizaremos los resultados de los modelos y los compararemos con
los obtenidos mediante relaciones de escala para as´ı comprobar la fiabilidad de e´stas.
Primero estudiaremos las anchuras equivalentes de algunas de las l´ıneas ma´s relevantes,
centra´ndonos es su uso como indicadores de la edad. A continuacio´n nos fijaremos en dos
de las l´ıneas de recombinacio´n del hidro´geno, Hα y Hβ, ma´s espec´ıficamente en su uso
como estimadores de extincio´n. Finalmente compararemos los resultados de las relaciones
de escala con los obtenidos directamente de los modelos haciendo uso de diagramas de
diagno´stico y de algunos indicadores ampliamente usados.
4.5.1. Anchuras equivalentes
Haciendo uso de las relaciones de escala obtenidas para las l´ıneas de emisio´n y para los








donde el sub´ındice SR indica que se ha obtenido mediante relaciones de escala. Aline,
siguiendo la ecuacio´n 4.6, es la luminosidad de la l´ınea para Mcl= 1 M, calculada
mediante la extrapolacio´n de la relacio´n de escala correspondiente hasta dicha masa y
β la pendiente (exponente) de dicha relacio´n. Ana´logamente Acont es la luminosidad del
continuo adyacente a la l´ınea para 1 M. Recordemos que para el continuo la pendiente
de las relaciones de escala es pra´cticamente igual a 1. Las anchuras equivalentes obtenidas
mediante las relaciones de escala tienen ma´s dependencia de las hipo´tesis geome´tricas
(radio interno, covering y filling factors) que las pendientes de las relaciones de escala,
debido a la gran dependencia de Aline y Acont con la geometr´ıa.
En las Figs. 4.12, 4.14, 4.15 y 4.16, mostramos las comparaciones entre las EWSR obteni-
das mediante las relaciones de escala con las EW obtenidas directamente de los modelos
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para algunas de las l´ıneas ma´s relevantes. En el ape´ndice C se muestran las gra´ficas
para todas las l´ıneas estudiadas. Aunque se observan algunas diferencias para las cur-
vas de baja masa, las relaciones de escala reproducen satifactoriamente las anchuras
equivalentes obtenidas directamente de los modelos.
Esto nos permite usar las EWSR calculadas con relaciones de escala para imponer, de
forma autoconsistente y a posteriori, el criterio de visibilidad que explicamos en la seccio´n
4.3 (EWSR > 1 A˚) a los resultados obtenidos mediante relaciones de escala. Aunque para
esto nosotros hemos usado las regresiones del continuo que hemos calculado, se puede
hacer la aproximacio´n de considerar que el continuo tiene pendiente β=1 sin cometer
errores importantes. Gracias a esto se puede calcular fa´cil y ra´pidamente las pendientes
de las EWSR a partir de las regresiones de las l´ıneas de emisio´n y as´ı obtener una
estimacio´n de la dependencia de las EW con la masa.
Analizaremos a continuacio´n los resultados obtenidos directamente de los modelos para
las EW de algunas l´ıneas relevantes.
4.5.1.1. Anchura equivalente de Hβ
Las anchuras equivalentes de Hβ obtenidas de los modelos se muestran en la Fig. 4.12. La
gra´fica muestra los resultados para la malla completa (incluidas todas las masas asumi-
das). Los diferentes tipos de l´ıneas representan las diferentes masas de cu´mulo mientras
que los colores representan las metalicidades. Aunque para una metalicidad dada la for-
ma de las curvas para las diferentes masas es semejante, hay pequen˜as diferencias que
dependen de la masa del cu´mulo. Estas diferencias son siempre menores de 0.1 dex.
Como comprobacio´n de la EW (Hβ) obtenidas de los modelos de s´ıntesis, hemos com-
parado el cociente de la luminosidad de Hβ con el nu´mero de fotones ionizantes del
hidro´geno, Q(H0). Los modelos de s´ıntesis asumen un valor constante alrededor de
L(Hβ)= 4.8×10−13∆(Ω/4pi)∆Q(H0), (e.g. Cervin˜o & Mas-Hesse 1994) correspondiente
al caso con T e= 104 K, ne= 100 cm−3 y He/H = 0.1. En la Fig. 4.13 se muestra que
la relacio´n entre L(Hβ) y Q(H0)cl solo var´ıa ∼15 % durante las edades consideradas.
El pequen˜o rango de valores del cociente L(Hβ)/Q(H0)cl mostrado en la Fig. 4.13 es
coherente con la proporcionalidad de L(Hβ) con Q(H0).
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Figura 4.12: Anchuras equivalentes de la l´ınea Hβ frente a la edad para Mcl ≥ 103
My todas las metalicidades. De arriba a abajo: Anchuras equivalentes obtenidas a
partir de las relaciones de escala, anchuras equivalentes obtenidas directamente de los
modelos y diferencias entre ambas. El trazo de la l´ınea representa la masa. Raya larga:
103 M. Raya-punto: 104 M. Puntos: 105 M. Raya corta: 106 M. Continua: 107
M. Colores como en Fig. 4.1.
Resumiendo, EW (Hβ) es un indicador “suficientemente bueno” de la edad de las regio-
nes H ii (Copetti et al. 1986) una vez conocido el covering factor. EW (Hβ) depende
principalmente de la metalicidad (Cervin˜o & Mas-Hesse 1994) y de la edad del cu´mulo,
con casi ninguna variacio´n con la masa del cu´mulo, siempre y cuando no se consideren
efectos de muestreo (ver sin embargo Cervin˜o et al. 2000, 2002b).
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Figura 4.13: Cociente de la luminosidad de Hβ entre el nu´mero de fotones ionizantes
del hidro´geno, Q(H0), frente a la edad. La zona sombreada corresponde al rango de
valores obtenidos para el cociente. L´ınea raya-puntos: valor asumido por los modelos
de s´ıntesis.
La pequen˜a dependencia de EW (Hβ) con la masa que obtenemos en nuestros resultados
es fruto de la dependencia lineal del continuo con la masa y de la dependencia tambie´n
lineal con la masa de la luminosidad de Hβ, ya comentadas, que se anulan entre s´ı al
hacer el cociente.
4.5.1.2. Anchuras equivalentes de l´ıneas colisionales
Teniendo en cuenta que la intensidad del continuo es proporcional a la masa del cu´mulo,
es evidente que las distintas dependencias con la masa que presenta [O ii] λ 3727 A˚
Cap. 4. Relacio´n entre masa y espectro 91











[O II] λ3727 Å

























Figura 4.14: Anchuras equivalentes de la l´ınea [O ii] λ 3727 A˚. Disposicio´n y s´ımbolos
como en Fig. 4.12.
implican que su anchura equivalente tambie´n presentara´ distintas dependencias con la
masa. Esto se puede comprobar en Fig. 4.14 en la cual se muestra EW ([O ii] λ 3727)
para Mcl≥ 103 M y todas las metalicidades consideradas. Para las edades menores
de aproximadamente 4.5 Ma, donde las pendientes son distintas de 1, hay una clara
dependencia de EW ([O ii] λ 3727) con la masa. Por otro lado, la EW ([O ii] λ 3727) es
casi independiente de la masa del cu´mulo para edades mayores de aproximadamente 4.5
Ma.
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Tambie´n es de destacar el caso de l´ınea [O iii] λ 5007 A˚. Considerando todas las metalici-
dades excepto Z=0.040, se puede adoptar un valor de 1.05 como pendiente representativa
de esta l´ınea de emisio´n. No hemos considerado los resultados para Z=0.040 porque los
modelos de trazas evolutivas para metalicidades tan altas adolecen de diversos proble-
mas (ca´lculo de opacidades, falta de objetos de calibracio´n). Usando dicho valor para
la pendiente obtenemos que EW ([O iii] λ 5007)∝ M0.05cl . Por lo tanto EW ([O iii] λ
5007) en principio parecer´ıa ser un indicador adecuado de la edad tal y como Stasin´ska
& Leitherer (1996) propusieron. Sin embargo, la dependencia de la intensidad de la
l´ınea con la masa es lo suficientemente grande como para producir una incertidumbre
no despreciable en la edad. Esto se puede comprobar en la Fig. 4.15 donde se muestra la
anchura equivalente de [O iii] λ 5007 A˚. Comparando con la Fig. 4.12 se puede ver que
las secuencias para una misma metalicidad abarcan un rango ma´s grande de EW ([O iii]
λ 5007) que para EW (Hβ). Adema´s hay ma´s casos multivaluados si se usa [O iii] λ 5007
A˚. Por lo tanto es necesario tener precaucio´n cuando se use esta l´ınea para estimar la
edad. En la Fig. 4.15 se puede ver tambie´n que el rango de edad en el que EW ([O iii]
λ 5007) es aplicable como estimador de la edad es menor que el de EW (Hβ), porque
EW ([O iii] λ 5007) y, por lo tanto, la detectabilidad de la l´ınea, decrecen ma´s rapido
con la edad que EW (Hβ).
Las pendientes de [S ii] λ 6716 A˚, como ejemplo de l´ınea de clase 2, son en todos los casos
considerados menores que 1. Esto significa que sus EW (ver Fig. 4.16) y sus cocientes
con Hα y Hβ decrecera´n con la masa del cu´mulo, efecto que se observa en la gra´fica.
4.5.2. Hα, Hβ y extincio´n
Las l´ıneas Hα y Hβ de recombinacio´n del hidro´geno se usan en multitud de me´todos de
estimacio´n de propiedades debido fundamentalmente a tres motivos: pertenecen al ele-
mento ma´s abundante del Universo, son intensas y caen en el rango visible del espectro.
El cociente de estas dos l´ıneas, Hα/Hβ, es usado comu´nmente para estimar la extincio´n.
En los modelos de s´ıntesis de poblacio´n para zonas de formacio´n estelar (e.g. SED@:
Cervin˜o et al. 2002b; Mas-Hesse & Kunth 1991, Starburst 99: Leitherer & Heckman
1995; Leitherer et al. 1999) se asume normalmente un valor constante calculado bajo las
hipo´tesis de caso B, n= 100 cm−3 y Te= 104 K. Esto es, no se considera la dependencia
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Figura 4.15: Anchuras equivalentes de la l´ınea [O iii] λ 5007 A˚. Disposicio´n y s´ımbolos
como en Fig. 4.12.
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Figura 4.16: Anchuras equivalentes de la l´ınea [S ii] λ 6716 A˚. Disposicio´n y s´ımbolos
como en Fig. 4.12.
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Figura 4.17: Cociente Hα/Hβ frente a la edad para las simulaciones conMcl≥ 103 M.
La l´ınea morada raya-punto-punto, representa el valor asumido normalmente. Resto de
s´ımbolos como en Fig. 4.12.
de ese cociente con la masa. Bajo estas condiciones el valor del cociente es Hα/Hβ=2.87
(Osterbrock & Ferland 2006).
En la Fig. 4.17 se muestra que dicha hipo´tesis no es correcta. En ella se representa el
cociente Hα/Hβ para los modelos con Mcl ≥ 103 M. En general las mayores discre-
pancias entre los resultados de los modelos y el valor asumido normalmente se da para
Z=0.040. No obstante, la mayor discrepancia corresponde al modelo con Z=0.008 y 1
M para una edad de 10 Ma (no mostrada en la figura), en el cual el cociente es ∼50 %
mayor que el valor asumido usualmente, lo que implica E(B − V ) = 0.36. Sin embargo,
para esa masa de cu´mulo el espectro medio obtenido mediante los modelos de s´ıntesis es
simplemente un resultado acade´mico tal y como hemos sen˜alado anteriormente. Consi-
derando solo los modelos con Mcl≥ 103 M encontramos para Z=0.040, 10 Ma y masas
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mayores de 106 M, una discrepancia ma´xima de aproximadamente 25 %. En cualquier
caso este valor solo es un l´ımite superior a las diferencias pues a edades tan altas puede
ser dif´ıcil detectar la regio´n H ii, por falta de fotones ionizantes y/o por dilucio´n del gas.
Considerando edades menores (0.1-6 Ma), se encuentran diferencias cercanas al 18 %
para Z=0.040 y masas 103.5 y 104 M a 6 Ma. Excluyendo tambie´n los modelos de
mayor metalicidad encontramos diferencias cercanas al 9 % para Z=0.020, Mcl≥ 104.5
M a edades cercanas a 6 Ma.
El uso de un valor incorrecto de Hα/Hβ conduce a una estimacio´n incorrecta de la
extincio´n que afecta a las intensidades de las l´ıneas. Por ejemplo un exceso de un 9 %
con respecto al valor asumido normalmente conlleva:












0.4 · (−1.188) = 0.08, (4.8)
donde los valores de kα y kβ han sido extra´ıdos de Seaton (1979). Aunque este valor de
E(B − V ) es pequen˜o, este ejercicio muestra que las estimaciones de E(B − V ) a partir
del ana´lisis de l´ıneas de emisio´n, sin el uso de modelos a medida para la regio´n de estudio
(Luridiana et al. 2003; Luridiana & Peimbert 2001; Luridiana et al. 1999), tienen unas
incertidumbres intr´ınsecas con valores que pueden ser del orden de 0.1.
4.5.3. Diagramas de diagno´stico
En la Fig. 4.18 se muestra el diagrama de [O iii] 5007/Hβ frente a [N ii] 6584/Hα
([O iii] vs. [N ii]), uno de los propuestos por Baldwin et al. (1981) (diagramas BPT).
Los resultados calculados a partir de los modelos se muestran con l´ıneas continuas finas y
con s´ımbolos para algunas edades de referencia. Los resultados obtenidos con relaciones
de escala de alta masa se representan con l´ıneas gruesas. Los distintos colores representan
la masa del cu´mulo.
El criterio de visibilidad (EW ≥ 1) se ha aplicado tanto a los resultados de los modelos
como a los obtenidos mediante relaciones de escala. Los modelos que no cumplen la con-
dicio´n de visibilidad para alguna de las l´ıneas involucradas no se muestran en la gra´fica.
Los casos para los que las relaciones de escala no cumplen con el criterio de visibilidad
se muestran con l´ınea discontinua. Como referencia se muestran las observaciones de
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Figura 4.18: Diagrama de diagno´stico de [O iii] 5007/Hβ frente a [N ii] 6584/Hα para
cada metalicidad. Los colores representan la masa de cu´mulo. L´ıneas finas: resultados de
los modelos, l´ıneas gruesas: resultados de relaciones de escala, l´ınea gruesa discontinua:
resultados de relaciones de escala que no cumplen el criterio de visibilidad (EWSR ≥
1 A˚). Con s´ımbolos so´lidos superpuestos a las curvas de los modelos se representan los
resultados para cuatro edades de referencia (c´ırculo: 0.1 Ma; tria´ngulo: 2.5 Ma; rombo:
5 Ma; cuadrado: 7 Ma).Como referencia se muestran tambie´n las observaciones de van
Zee et al. (1998) (cuadrados negros huecos), y la curva de Kewley et al. (2001) (l´ınea
rayada negra) con sus l´ımites de error (l´ınea punteada negra).
van Zee et al. (1998) (cuadrados negros huecos), el l´ımite teo´rico superior para zonas de
formacio´n estelar calculadas por Kewley et al. (2001) (l´ınea rayada negra) y sus errores
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estimados (l´ınea punteada negra).
Todos los modelos y los resultados con relaciones de escala caen dentro de los l´ımites de
Kewley et al. (2001). Las relaciones de escala siguen las tendencias de los modelos con
algunas pequen˜as discrepancias a metalicidades altas. Comparando con las observaciones
de van Zee et al. (1998) vemos que el cociente [O iii] 5007/Hβ de los modelos cubre el
rango de las observaciones. Sin embargo, el acuerdo en el cociente [N ii] 6584/Hα no es
tan bueno, debido probablemente a la eleccio´n de abundancias.
Se han realizado diversas calibraciones de la secuencia de las regiones H ii en el dia-
grama [O iii] vs. [N ii]. En una de las primeras (Evans & Dopita 1985) se menciona
la limitada utilidad de dicho diagrama para caracterizar regiones H ii. Sin embargo, la
delgada franja que las regiones H ii extragala´cticas forman en los diagramas BPT (Ken-
nicutt & Garnett 1996; van Zee et al. 1998), especialmente en el diagrama de [O iii] vs.
[N ii], es una caracter´ıstica importante que los modelos teo´ricos deben reproducir y/o
explicar. Dicha franja puede ser interpretada como un predominio de las regiones H ii
limitadas por radiacio´n (McCall et al. 1985) o, como se ha hecho ma´s recientemente,
como el producto del pliegue del plano metalicidad-para´metro de ionizacio´n (Dopita et
al. 2000). Este pliegue del plano de los modelos puede explicar la concentracio´n de las
regiones H ii en la secuencia. La franja tambie´n ha sido interpretada como una secuencia
de abundancias (McCall et al. 1985, entre otros) y como una secuencia en la temperatura
efectiva de los cu´mulos ionizantes (Kennicutt et al. 2000). Nuestros modelos muestran
que para una determinada metalicidad y T cleff , i. e. edad constante, hay una secuencia
decreciente de Q(H0)cl, o equivalentemente de masa decreciente, que tiene una tendencia
similar, o al menos compatible con la observada. En la Fig. 4.19 se muestra el diagrama
de diagno´stico de [O iii] 5007/Hβ frente a [S ii] 6716, 6731/Hα. Los resultados obtenidos
con las relaciones de escala siguen de nuevo la tendencias de los modelos, e incluso repro-
ducen alguno de los rasgos de los modelos tambie´n con algunas pequen˜as discrepancias
a metalicidades altas.
De nuevo el acuerdo con las observaciones es mejor en el cociente [O iii] 5007/Hβ,
obtenie´ndose por lo general valores del cociente [S ii] 6716, 6731/Hα menores que los
de las observaciones. Hay que destacar que [S ii] λλ 6716, 6731 A˚ en las regiones H ii
reales esta´ probablemente afectada por choques y, puesto que Cloudy no implementa un
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Figura 4.19: Diagrama de diagno´stico de [O iii] 5007/Hβ frente a [S ii] 6716,6731/Hα
para cada metalicidad. Los s´ımbolos tienen el mismo significado que en la Fig. 4.18.
tratamiento de dicho feno´meno, los resultados de esas l´ıneas no son completas. El mismo
razonamiento se puede aplicar a [O i] λ 6300 A˚.
A partir de estas comparaciones concluimos que las relaciones de escala, aunque no exac-
tas, son herramientas adecuadas para hacer una primera estimacio´n de la contribucio´n
de la emision de regiones H ii ionizadas por cu´mulos ma´s masivos que Mcl≥ 103 M a
la emisio´n global de la galaxia.
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4.5.4. El para´metro η, R23 y S 23





y es proporcional al cociente observacional:
η′ =
[O ii] (3727 + 3729)/[O iii] (4959 + 5007)
[S ii] (6716 + 6731)/[S iii] (9069 + 9532)
. (4.10)
Las pendientes de las relaciones de escala calculadas para cada una de las l´ıneas usadas
en el para´metro pueden ser utilizadas para estimar la dependencia de η′ con la masa.
Tal y como puede verse en la Fig. 4.7 para cada l´ınea las pendientes calculadas tienen
valores semejantes para todas las metalicidades excepto para Z=0.040. Entonces, como
primera aproximacio´n, podemos definir para cada l´ınea una pendiente representativa, de
donde obtenemos las siguientes proporcionalidades va´lidas para todas las metalicidades
consideradas excepto para Z=0.040:
I([O ii] 3727) ∝
 Mcl0.75 si edad < 4.5 MaMcl1.03 si edad > 4.5 Ma (4.11)
I([O iii] 5007) ∝ Mcl1.05 (4.12)
I([S ii] 6716) ∝ Mcl0.73 (4.13)
I([S iii] 9069) ∝
 Mcl0.77 si edad < 4.5 MaMcl1.03 si edad > 4.5 Ma (4.14)
[O iii] λ 4959 A˚, [S ii] λ 6731 A˚ y [S iii] λ 9532 A˚ presentan dependencias con la masa
del cu´mulo similares al de sus l´ıneas asociadas. Usando estas proporciones obtenemos
para η′:
η′ ∝
 Mcl−0.26 si edad < 4.5 MaMcl0.28 si edad > 4.5 Ma (4.15)
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Figura 4.20: Para´metro η′ obtenido directamente de los modelos (l´ıneas continuas
finas). Los puntos sen˜alan los valores para las metalicidades usadas. Los resultados
calculados con relaciones de escala se muestran con l´ıneas gruesas continuas siendo
discontinuas en los casos donde no se cumple EWSR ≥ 1 A˚. Los colores representan la
edad.
Estas tendencias se pueden ver en Fig. 4.20 donde se representa η′ frente a log(Z)
para cada masa de cu´mulo. Los colores, a diferencia de la figuras previas, indican la
edad. Los resultados obtenidos directamente de los modelos se muestran con c´ırculos
y l´ınea continua delgada, mostra´ndose solo los modelos que cumplen la condicio´n de
EW ≥ 1 A˚. Los resultados calculados con relaciones de escala se representan con l´ıneas
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punteadas y continuas gruesas. La parte punteada conecta puntos de distinta metalicidad
donde alguno de los puntos no cumple la condicio´n de EWSR ≥ 1 A˚ obtenida mediante
relaciones de escala. El acuerdo entre los modelos y las relaciones de escala es notable.
A edades menores de 4.5 Ma, las relaciones de escala dan valores de η′ que decrecen a
medida que aumenta la masa, mientras que para edades mayores η′ crece con la masa.
Este comportamiento se corresponde con las distintas dependencias en masa para edades
mayores y menores de aproximadamente 4.5 Ma que se detallan en la ecuacio´n 4.15.
El para´metro R23 fue propuesto como calibrador de abundancias por Pagel et al. (1979),
y se define como:
R23 =
[O ii] 3727 + [O iii] (4959 + 5007)
Hβ
. (4.16)
Siguiendo el mismo me´todo que para η′, se han estimado la dependencia de R23 con la
masa del cu´mulo. Teniendo en cuenta que Hβ ∝Mcl y usando las ecuaciones 4.11 y 4.12
obtenemos:
R23 ∝
 AR23Mcl−0.25 + BR23Mcl0.05 si edad < 4.5 MaAR23Mcl0.03 + BR23Mcl0.05 si edad > 4.5 Ma (4.17)
donde los factores AR23 y BR23 se obtienen de las intensidades de las l´ıneas involucradas
en R23 para Mcl=1 M, por lo tanto dependen de la edad y la metalicidad.
Para el para´metro EW R23 propuesto como calibrador de abundancias por Kobulnicky
& Phillips (2003) y definido a semejanza de R23 como:
EW R23 =
EW ([O ii]λ3727) + EW ([O iii]λ4959) + EW ([O iii]λ5007)
EW (Hβ)
, (4.18)
se obtienen las mismas dependencias con la masa que para R23. Esto se debe a que
las dependencias en masa del continuo se cancelan en el cociente EW R23 ya que las
relaciones de escala para el continuo, como vimos en la seccio´n 4.3.1, tienen siempre
pendiente 1.
En la Fig. 4.21 se muestran los valores obtenidos para R23. La dependencia con la masa
estimada anteriormente, a pesar de ser pequen˜a, se puede apreciar cuando se comparan
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Figura 4.21: R23 para cada una de las masas de cu´mulo usadas. Cuadrados negros:
observaciones van Zee et al. (1998). Resto de los s´ımbolos como en Fig. 4.20.
cuidadosamente las gra´ficas para distintas masas. El acuerdo entre relaciones de escala
y modelos es de nuevo muy bueno.
El para´metro S 23 fue definido por Vı´lchez & Esteban (1996) en una forma similar a R23:
S23 =
[S ii] (6716 + 6731) + [S iii] (9069 + 9532)
Hβ
. (4.19)
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Figura 4.22: S 23 para cada cada una de las masas de cu´mulo usadas. S´ımbolos como
en Fig. 4.20.
Para este para´metro se obtiene una dependencia con la masas de la forma:
S23 ∝
 AS23Mcl−0.27 + BS23Mcl−0.23 si edad < 4.5 MaAS23Mcl−0.27 + BS23Mcl0.03 si edad > 4.5 Ma (4.20)
donde los factores AS23 y BS23 dependen de la edad y la metalicidad.
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Al igual que η′, S 23 muestra tambie´n una dispersio´n en los resultados obtenidos directa-
mente de los modelos debida a las diferentes masas de cu´mulo (ver Fig. 4.22). Tambie´n
las diferencias entre modelos y relaciones de escala, son mayores para cu´mulos de baja
masa. Un hecho relevante es la variacio´n de S 23 con la edad a lo largo del rango de
masas. A medida que la masa aumenta las secuencias para edades menores de 4.5 Ma
bajan aumentando as´ı la dispersio´n de S 23. Este comportamiento se puede explicar con
las diferentes dependencias de S 23 con la masa para edades por encima y debajo de 4.5
Ma mostradas en la ecuacio´n 4.20.
4.6. Discusio´n
Las pendientes de las relaciones de escala indican la dependencia de la luminosidad de
la l´ınea con la masa. Con estas dependencias es posible estimar la influencia de la masa
del cu´mulo en anchuras equivalentes y en algunos cocientes de intensidades de l´ıneas
relevantes. Si una variable no tiene dependencia con la masa puede ser calibrada con
observaciones sin necesidad de estimar la masa del cu´mulo, en caso contrario se ha de
hacer una correccio´n en masa y/o edad, pues hemos visto que para las l´ıneas de clase 4
la dependencia en masa var´ıa con la edad notablemente.
Un ejemplo del potencial de nuestras relaciones de escala para identificar cocientes de
l´ıneas de emisio´n con pequen˜a dependencia con la masa lo tenemos en el cociente [O ii]
3727/[N ii] 6584, propuesto como un indicador de la abundancia por van Zee et al.
(1998) y Dopita et al. (2000). Los valores y el comportamiento de las pendientes para
estas dos l´ıneas son muy similares, tal y como puede verse en la Fig. 4.7, por lo tanto
su cociente tendra´ una pequen˜´ısima dependencia con la masa a cualquier edad. Esto se
puede ver en la Fig. 4.23, donde se representa el cociente [N ii] 6584/[O ii] 3727 frente
a la edad. Las delgadas secuencias obtenidas para cada metalicidad dan cuenta de la
pequen˜a dependencia en masa. Esto claramente ayuda a separar las secuencias para
diferentes metalicidades lo cual permite una mejor estimacio´n de las abundancias.
Otro ejemplo de aplicacio´n lo tenemos en el uso de [O ii] λ 3727 A˚ y EW ([O ii] λ
3727) como indicadores de la tasa de formacio´n estelar (SFR) (Gallagher et al. 1989;
Kennicutt 1992; Rosa-Gonza´lez et al. 2002, entre otros). El me´todo esta´ basado en
las relaciones l´ıneales entre [O ii] λ 3727 A˚ y Hα o Hβ. Muchos autores han estudiado
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Figura 4.23: Cociente [O ii] 3727 / [N ii] 6584 frente a la edad para simulaciones con
Mcl ≥ 103 M. Los distintos tipos y colores de l´ınea representan los distintos valores
de Mcl y metalicidad tal y como describe la leyenda.
la dependencia de estas relaciones con la luminosidad (Arago´n-Salamanca et al. 2003;
Jansen et al. 2001), el enrojecimiento (Arago´n-Salamanca et al. 2003; Rosa-Gonza´lez
et al. 2002) y las abundancias (Jansen et al. 2001; Kewley et al. 2004; Mouhcine et al.
2005; Moustakas et al. 2006). A partir de los valores de las pendientes de las relaciones
de escala para [O ii] λ 3727 A˚ y Hα, se obtiene que el cociente [O ii] 3727/Hα depende
aproximadamente de Mcl−0.3 en el rango de edad 0.1-4.5 Ma, teniendo una dependencia
ma´s de´bil para edades mayores. Por lo tanto a edades muy tempranas la estimacio´n de la
SFR depende de la masa de los cu´mulos ionizantes de las regiones H ii observadas y si no
se corrige de dicho efecto no deber´ıa ser usada. Sin embargo para edades mayores es un
buen estimador. Una recalibracio´n de [O ii] λ 3727 A˚ usando solo cu´mulos viejos (edad
> 4.5 Ma) mejorar´ıa su uso como estimador de la SFR y deber´ıa aplicarse a galaxias
cuya emisio´n este´ controlada por regiones H ii ma´s viejas de 4.5 Ma.
Las relaciones de escala tambie´n nos permiten estimar cua´ndo una l´ınea de emisio´n puede
ser detectada teniendo en cuenta el nivel del continuo. Resulta ser ma´s fa´cil detectar las
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Figura 4.24: Anchuras equivalentes de [O ii] λ 3727 A˚ (izquierda) y [O iii] λ 5007 A˚
(derecha) frente a la edad para simulaciones con Mcl ≥ 103 M. S´ımbolos como en Fig.
4.23.
l´ıneas de emisio´n en cu´mulos de baja masa en aquellos casos en los que las pendientes
son menores a 1.
Un u´ltimo ejemplo de la utilidad de las relaciones de escala es que las diferentes depen-
dencias en masa halladas para [O ii] λ 3727 A˚ y [O iii] λ 5007 A˚, y por lo tanto de
sus anchuras equivalentes (ver Fig. 4.24), ofrecen una posible explicacio´n a las distintas
dispersiones que presentan en sus respectivas gra´ficas de log(EW/EW (Hβ)) frente a
log(I/I(Hβ)) (Kobulnicky & Phillips 2003).
Estas relaciones de escala permiten extender este estudio a las galaxias con formacio´n
estelar ya que pueden ser consideradas como conjuntos de regiones H ii. La emisio´n de
tales conjuntos puede ser estudiada cualitativamente considerando las relaciones de es-
cala obtenidas como distribuciones de la luminosidad con respecto a la masa de cu´mulo
ionizante e introduciendo una funcio´n de distribucio´n de la masa de los cu´mulos ioni-
zantes. As´ı podemos obtener una primera aproximacio´n de la influencia de los cu´mulos
de baja masa en el espectro de l´ıneas de emisio´n de una galaxia no activa, y obtener
una primera comprobacio´n de la afirmacio´n de Dopita et al. (2006b) sobre la falta de
influencia de cu´mulos de baja masa (y por lo tanto de efectos de muestreo) en el flujo
total de las l´ıneas colisionales. Dopita et al. (2006b) asumen una ICMF con la forma
lognormal.










con σ = 1.7 y µ = ln 100 M. Tal distribucio´n tiene una media alrededor de 424 M, una
mediana igual a 100 M y una moda (valor ma´ximo) alrededor de 5 M. En cualquier
caso, en Dopita et al. (2006b) se argumenta que solo se hace uso de dicha distribucio´n
para cu´mulos con masa mayores de 103 M y que los cu´mulos masivos difuminan los
efectos de muestreo.
Hemos comprobado esta afirmacio´n calculando la fraccio´n de la luminosidad total de
la emisio´n de l´ınea que es producida por cu´mulos con masa menor de Mx = 104 M.
El uso de 104 M en vez de 103 M es debido a que, para los cu´mulos de 103 M, los
modelos de s´ıntesis incluyen estrellas ma´s luminosas que el mismo cu´mulo (el L´ımite
de Luminosidad Inferior: ver Cervin˜o & Luridiana 2004; Cervin˜o et al. 2003, para ma´s
detalles), as´ı que a dichas masas no hay solo un problema de efectos de muestreo, sino
adema´s un problema f´ısico en el modelado. Cu´mulos en el rango de masas 103 − 104
M esta´n au´n afectados por efectos de muestreo con distribuciones de luminosidad que
no son gausianas, como se ve en el cap´ıtulo 3 y Cervin˜o & Luridiana (2006), por lo
tanto tomamos 104 M como un l´ımite inferior conservativo para cu´mulos afectados por
efectos de muestreo. La integracio´n de una ICMF lognormal con una luminosidad que
tiene una dependencia de la masa en forma de ley de potencia da:
∫
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donde Erf(x) es la funcio´n de error gaussiano. Por lo tanto, la contribucio´n de los cu´mulos

























Tambie´n hemos calculado la misma cantidad para el caso de una ICMF con forma de
ley de potencias:
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P (Mcl) = CclMcl−αcl , (4.24)
la cual produce las siguientes contribuciones de los cu´mulos menos masivos que Mx como









La Fig. 4.25 muestra las variacio´n de la contribucio´n de los cu´mulos con masa menor que
Mx a la luminosidad total en funcio´n de la pendiente β de la relacio´n masa-luminosidad.
Los valores aproximados de β para algunas l´ıneas de emisio´n se representan con l´ıneas
verticales. Hemos asumido tambie´n una Mcl,inf = 103 M y una Mcl,sup = 106, 107 M
como l´ımites para la ICMF. En el caso de una ICMF lognormal como la propuesta por
Dopita et al. (2006b), la figura muestra que los cu´mulos en el rango de masas 103 − 104
M son responsables de ma´s del 70 % de la luminosidad de las l´ıneas de emisio´n de
[O iii] λλ 4959, 5007 A˚ para cualquier edad y para [O ii] λλ 3726, 3729 A˚, [S iii] λλ
9069, 9532 A˚ y [N ii] λλ 6548, 6584 A˚ a edades mayores de 4.5 Ma. Esta contribucio´n
es mayor del 80 % para [S ii] λλ 6716, 6731 A˚ en todo el rango de edades y para [O ii]
λλ 3726, 3729 A˚, [S iii] λλ 9069, 9532 A˚ y [N ii] λλ 6548, 6584 A˚ a edades menores de
4.5 Ma. Este resultado es independiente de la eleccio´n de Mcl,sup: la cola de alta masa
de la distribucio´n lognormal es ma´s pendiente que la de una distribucio´n con forma de
ley de potencias, por lo tanto los cu´mulos de alta masa tienen un impacto pequen˜o en
el flujo total, en contraposicio´n a la hipo´tesis de Dopita et al. (2006b).
Tambie´n se muestra el caso de una ICMF descrita por una ley de potencias con un
exponente αcl = 2. En esta situacio´n la contribucio´n de los cu´mulos masivos a la lumi-
nosidad total es ma´s importante con una dependencia significativa del l´ımite superior
de la ICMF, Mcl,sup. En cualquier caso, la contribucio´n de los cu´mulos de baja masa a
[O ii] λλ 3726, 3729 A˚, [S iii] λλ 9069, 9532 A˚ y [N ii] λλ 6548, 6584 A˚ a edades menores
de 4.5 Ma esta´ alrededor del 50 %, y alrededor del 20 % para [O iii] λλ 4959, 5007 A˚ a
todas las edades y [O ii] λλ 3726, 3729 A˚, [S iii] λλ 9069, 9532 A˚ y [N ii] λλ 6548, 6584
A˚ a edades mayores de 4.5 Ma.
Aunque en estos ca´lculos no hemos tenido en cuenta ni la historia de formacio´n estelar
ni los cu´mulos con masa menor de 103 M, son suficientes para probar que la hipo´tesis
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Figura 4.25: Contribucio´n de cu´mulos con masas menores de 104 M a la luminosidad
total en funcio´n de la pendiente de la relacio´n masa-luminosidad para distintas formas
de la ICMF.
de Dopita et al. (2006b) sobre la difuminacio´n de los efectos estoca´sticos en los cu´mulos
de baja masa ha de ser revisada.
El hecho de que distintas l´ıneas tengan diferentes contribuciones de regiones H ii ioniza-
das por cu´mulos de distinta masa, implica que al usarlas puede que estemos mezclando
informacio´n de distintos objetos pesada de distinta forma. A modo de ejemplo podemos
considerar los casos de los para´metros R23, S23 y η′. Para R23 a edades menores de 4.5
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Ma la l´ınea [O ii] λ 3727 A˚ presenta una mayor contribucio´n de cu´mulos de baja masa
que [O iii] λλ 4959, 5007 A˚. A edades mayores de 4.5 Ma la situacio´n se corrige y todas
las l´ıneas presentan contribuciones semejantes de las distintas regiones H ii. El caso S23
es el inverso, a edades menores de 4.5 Ma las l´ıneas presentan las mismas contribuciones
mientras que a edades ma´s viejas las l´ıneas de S++ tienen menor contribucio´n de los
cu´mulos de baja masa. Para η′ la situacio´n es ma´s complicada pues, sea cual sea la
edad, siempre se mezclan l´ıneas con contribuciones distintas.
En consecuencia, la descripcio´n de una galaxia que se sabe a priori que esta´ compuesta
por varias regiones H ii como una u´nica regio´n H ii es incompleta y poco realista. Asumir
que las diferentes l´ıneas de emisio´n que se observan en el espectro de una galaxia surgen
de la misma regio´n H ii es una simplificacio´n que nos permitir´ıa modelar en primera
aproximacio´n dicha galaxia como una regio´n H ii singular. Los primeros pasos en el
modelado de galaxias como conjuntos de regiones H ii usando una ICMF han sido
abordados por Dopita et al. (2006b), pero en dicho trabajo no se consideraron los efectos
de muestreo de la IMF estelar (Cervin˜o & Luridiana 2006; Cervin˜o et al. 2000, 2003;
Cervin˜o & Mas-Hesse 1994; Cervin˜o et al. 2002b). Una estimacio´n de la influencia de los
efectos de muestreo es necesaria en el caso de una contribucio´n no despreciable de las
regiones H ii ionizadas por cu´mulos de baja masa con el fin de describir adecuadamente la
posible distribucio´n del continuo ionizante de los cu´mulos. Se podr´ıa argumentar que la
variacio´n con la masa de los cu´mulos puede ser descrita tambie´n por la variacio´n de otros
para´metros, pero el uso de la masa como para´metro nos permite usar directamente los
modelos de s´ıntesis y un acercamiento ma´s directo a otras propiedades parametrizadas
con la masa (como la historia de formacio´n estelar) y al probema del muestreo de la
IMF. Adema´s, la implementacio´n de la dependencia de la masa en la calibracio´n de los
me´todos de estimacio´n mejorar´ıa las estimaciones. Puesto que la inclusio´n de la masa
del cu´mulo en los modelos de regiones H ii no es una tarea trivial, y no es un aspecto lo
suficientemente estudiado, las calibraciones teo´ricas de me´todos de estimacio´n mediante
indicadores dependientes con la masa debe ser usadas con una precaucio´n an˜adida.
Por consiguiente, las calibraciones emp´ıricas o semiemp´ıricas funcionar´ıan mejor que
las teo´ricas ya que aquellas consideran en una forma natural la variacio´n en la masa
del cu´mulo, aunque es necesario estimar la masa por me´todos alternativos (e.g. conteo
estelar o efectos dina´micos). Por lo tanto las calibraciones semi-emp´ıricas de R23, S 23,
η′ y otros cocientes de l´ınea relevantes son calibraciones ma´s adecuadas que las basadas
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edad  < 4.5 Ma edad  > 4.5 Ma
Figura 4.26: Luminosidad de [O ii] λ 3727 A˚ frente a la luminosidad de Hβ para los
modelos de Stasin´ska et al. (2001) con edades menores (izquierda) y mayores (derecha)
que 4.5 Ma. Como referencia se muestran una l´ınea con pendiente igual a 1 (l´ınea
continua) y l´ıneas con las pendientes caracter´ısticas de la l´ınea de emisio´n en cada
rango de edad (l´ınea discontinua).
en modelos de regio´n u´nica.
Finalmente, hemos comparado nuestras relaciones de escala con los modelos de Stasin´ska
et al. (2001). Dichos modelos consideran diversos valores para la densidad y el filling
factor, adema´s el valor del radio interno var´ıa de modelo a modelo. Para realizar un test
consistente hemos escogido de sus modelos solo aquellos con brote instanta´neo con un
l´ımite superior de masa estelar de la IMF similar al nuestro. En las Figs. 4.27 y 4.26 se
muestran las intensidades de algunas de las l´ıneas ma´s relevantes frente a la intensidad de
Hβ. Puesto que la intensidad de Hβ es proporcional a la masa, las tendencias mostradas
en estos gra´ficos pueden ser directamente comparadas con las pendientes de nuestras
relaciones de escala. Solo se representan los modelos de Stasin´ska et al. (2001) con
una edad, masa y metalicidad para las cuales nuestras relaciones de escala predicen
unas EWSR ≥1 A˚ (cruces). Los modelos con edades inferiores y superiores a 4.5 Ma
se muestran separadamente, porque alrededor de esa edad muchas l´ıneas colisionales
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edad  < 4.5 Ma edad  > 4.5 Ma
Figura 4.27: Luminosidad de [O iii] λ 5007 A˚ (arriba) y [N ii] λ 6584 A˚ (abajo)
frente Hβ para los modelos de Stasin´ska et al. (2001) con edades menores (izquierda)
y mayores (derecha) que 4.5 Ma. S´ımbolos como en Fig. 4.27.
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presentan un cambio repentino en las pendientes de sus relaciones de escala. Como
referencia, para cada l´ınea e intervalo de edad, se han representado l´ıneas con pendientes
igual a 1 (l´ınea continua) y a algunas de las pendientes representativas de las relaciones
de escala (l´ınea discontinua). El punto cero de estas l´ıneas de referencia ha sido ajustado
para obtener una mejor comparacio´n con los modelos. Para [O ii] λ 3727 A˚ y edades
menores de 4.5 Ma los modelos siguen una tendencia con una pendiente menor que
1, mientras que para edades mayores la pendiente es cercana a 1 (ver Fig. 4.27). Estas
tendencias coinciden con las obtenidas con nuestras relaciones de escala (ver Fig. 4.7). Lo
mismo ocurre para [O iii] λ 5007 A˚ y [N ii] λ 6584 A˚ (Fig. 4.26). Adema´s, la dispersio´n
en las gra´ficas, la cual es debida a las diferentes edades, metalicidades y para´metros
f´ısicos de los modelos, corresponden a la dispersio´n de los valores del coeficiente α de las
relaciones de escala. Estas tendencias similares indican que nuestras relaciones de escala
son robustas ante cambios de la densidad, radio interno y filling factor.
4.7. Conclusiones
Usando modelos de regiones H ii ionizadas por cu´mulos de diferentes masas, se ha
estudiado la variacio´n de la emisio´n de las regiones H ii con la masa del cu´mulo ionizante.
Se ha comprobado que EW (Hβ) casi no depende de la masa, mientras que EW ([O iii]
λ 5007) presenta una dependencia algo mayor. Esto implica que EW ([O iii] λ 5007) no
es tan buen indicador de la edad como EW (Hβ), y que se ha de tener en cuenta la masa
del cu´mulo cuando se estima la edad con EW ([O iii] λ 5007). Tambie´n se ha explorado
la variacio´n de EW ([O ii] λ 3727) con la masa del cu´mulo, obteniendo que depende
bastante de la masa para edades menores que 4.5 Ma aproximadamente, dependiendo
de la metalicidad, y que es casi independiente de la masa para edades viejas.
Por otra parte el cociente Hα/Hβ presenta pequen˜as variaciones con la masa del cu´mulo.
La variacio´n con respecto al valor comu´nmente asumido para este cociente puede ser de
hasta un 15 %. Si dicha variacio´n no se tiene en cuenta se obtendra´n estimaciones de la
extincio´n incorrectas. Como ejemplo, para una variacio´n de un 10 % con respecto al valor
del cociente Hα/Hβ normalmente asumido obtenemos un efecto intr´ınseco equivalente a
E(B−V ) = 0.087. Este efecto se an˜ade a la extincio´n propiamente dicha producida en el
medio interestelar. Esto nos indica que solo los modelos ajustados pueden proporcionar
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una E(B − V ) a partir de l´ıneas de emisio´n con una precisio´n mayor de 0.1 (sin tener
en cuenta otras correcciones debidas a fluorescencia UV: ver Luridiana et al. 2009, para
ma´s detalles).
Se han obtenido relaciones de escala entre las intensidades de algunas de las l´ıneas de
emisio´n ma´s relevantes y la masa de los cu´mulos ionizantes. Hay que destacar que, debido
a las condiciones asumidas en el modelado y a la simplicidad de la aproximacio´n lineal
realizada, estas relaciones de escala son solo una primera aproximacio´n de la cual se
puede obtener una visio´n general de la dependencia de las intensidades de l´ınea con
la masa del cu´mulo. Sin embargo hemos comprobado, mediante comparacio´n con otros
modelos, que estas relaciones de escala son robustas ante cambios de densidad, filling
factor y radio interno de la nube.
Debido a que las relaciones de escala se han calculado usando solo los modelos con
Mcl≥ 103 M, el acuerdo entre relaciones de escala y modelos es mejor para los casos
con Mcl≥ 103 M, mientras que para masas de cu´mulo bajas las relaciones de escala no
predicen correctamente las intensidades de l´ınea obtenida de los modelos excepto para
las l´ıneas de recombinacio´n.
Para η′ y S 23 los modelos muestran variaciones de estos cocientes con la masa del cu´mulo
que, a pesar de las restricciones de los modelos, recalcan la necesidad de tener en cuenta
la masa de los cu´mulos ionizantes cuando se estiman propiedades f´ısicas a partir de estos
cocientes. Para Mcl≥ 103 M, η′ presenta dependencias con la masa opuestas a edades
menores y mayores que 4.5 Ma. Lo mismo ocurre para S 23. Por otro lado R23 casi no
depende de la masa. En este sentido R23 parece ser un indicador robusto.
Por otro lado, el cociente [O ii] 3727/Hα presenta dependencia en masa para edades
menores de 4.5 Ma, por lo que sugerimos una recalibracio´n de dicho indicador con
objetos con edades mayores de 4.5 Ma y que su uso se limite a galaxias dominadas por
regiones en ese rango de edades.
Las relaciones de escala obtenidas tambie´n nos permiten identificar cocientes de l´ıneas
independientes de la masa, como por ejemplo [N ii] 6584/[O ii] 3727, lo que permitir´ıa
obtener indicadores no influidos por la masa.
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Las distintas dependencias en masa de las diversas l´ıneas e indicadores implican que, da-
do el desarrollo actual de las calibraciones teo´ricas, es ma´s conveniente usar calibraciones
emp´ıricas o semi-emp´ıricas.
Como hemos dicho, nuestros modelos y relaciones de escala son menos realistas para
bajas masas de cu´mulo (Mcl≤ 103 M). Para mejorar la fiabilidad en general, y en
el rango de baja masa en particular, se necesita una estimacio´n de la influencia de
los efectos de muestreo de la IMF estelar (Cervin˜o & Luridiana 2006; Cervin˜o et al.
2000, 2003; Cervin˜o & Mas-Hesse 1994; Cervin˜o et al. 2002b). Esto permitir´ıa describir
adecuadamente la posible distribucio´n de los continuos ionizantes de los cu´mulos. Dicha
distribucio´n para los cu´mulos de baja masa presenta una gran dispersion y bimodalidad
en T cleff . Esto implica que puede haber cu´mulos de baja masa con una capacidad ionizante




En la primera parte de este trabajo hemos estudiado la influencia de los efectos de
muestreo de la IMF en las propiedades de los cu´mulos ionizantes de regiones H ii y
co´mo se refleja dicha influencia en el espectro de l´ıneas de emisio´n de las regiones H ii.
De entre las conclusiones obtenidas podemos destacar:
- Debido a efectos de muestreo de la funcio´n inicial de masas y a la relacio´n entre la
masa y la luminosidad estelar, en cu´mulos de baja masa (Mcl ≤ 104 M), la luminosidad
esta´ dominada por la estrella ma´s luminosa existente en el cu´mulo.
- Como consecuencia, en cu´mulos de baja masa no es posible obtener informacio´n global
del cu´mulo (edad, masa total) a partir del continuo ionizante y del espectro de lineas de
emisio´n generado por el cu´mulo, ya que la luz integrada solo refleja las propiedades de
la estrella dominante.
- Por lo tanto, para cu´mulos de baja masa, es ma´s correcto modelizar el continuo io-
nizante por medio de una estrella inividual con un Q(H0) y T ∗eff compatible con las
observaciones que por el promedio obtenido por modelos de s´ıntesis.
- Otra consecuencia es que las mallas de modelos de regiones H ii obtenidos usando
espectros medios obtenidos mediante modelos de s´ıntesis no son pra´cticos para estimar
las propiedades de regiones H ii individuales ionizadas por cu´mulos de baja masa.
El espectro promedio obtenido por los modelos de s´ıntesis no es aplicable a cu´mulos de
baja masa individuales.
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- Al realizar la estad´ıstica sobre un nu´mero suficientemente alto de cu´mulos, un alto
porcentaje de cu´mulos de baja masa sera´n deficientes en estrellas masivas (debido a
efectos de muestreo) con luminosidades inferiores al valor promedio obtenido por modelos
de s´ıntesis.
- Igualmente un pequen˜o porcentaje de cu´mulos de baja masa (tambie´n debido a efectos
de muestreo) sera´n ma´s luminosos que el valor promedio obtenido por modelos de sintesis.
En la segunda parte de este trabajo hemos estudiado como influye la diversidad de masas
de cu´mulos ionizantes de regiones H ii en el modelado del espectro de l´ıneas de emisio´n
de galaxias, obteniendo los siguientes resultados:
- Al considerar una galaxia con formacio´n estelar, e independientemente de los efectos
de muestreo antes mencionados, las distintas poblaciones de regiones H ii contribuyen
de distinta forma a las diferentes l´ıneas de emisio´n del espectro de una galaxia.
- Como consecuencia el espectro de l´ıneas de emisio´n integrado de una galaxia no es
modelizable como una sola regio´n H ii individual, sino que es necesario incluir la funcio´n
de masa de cu´mulos y la historia de formacio´n estelar para hacer un modelado correcto.
Adema´s a la hora de analizar el espectro hay que tener siempre presente que´ poblacio´n de
regiones H ii genera cada l´ınea, esto es, a que´ tipo de objetos corresponde la informacio´n
que estamos obteniendo.
- A diferencia del valor promedio del espectro integrado de cu´mulos, el espectro de l´ıneas
de emisio´n de una galaxia no escala linealmente con la cantidad de estrellas ni con la
historia de formacio´n estelar. Por lo tanto no hay ninguna combinacio´n trivial de las
poblaciones estelares de los cu´mulos ionizantes que nos proporcione una u´nica poblacio´n
estelar ionizante teo´rica que genere el espectro observado.
- Debido a lo anterior, las calibraciones semiemp´ıricas, que incluyen intr´ınsecamente los
efectos antes mencionados, pueden proporcionar mejores estimaciones de propiedades de
galaxias que las calibraciones basadas en modelos de una u´nica regio´n H ii.
5.1. Trabajo futuro
Con objeto de completar el estudio de los efectos del muestreo de la IMF, tenemos
planeado realizar simulaciones Monte Carlo para ma´s metalicidades y edades siguiendo
Cap. 5. Conclusiones 119
la metodolog´ıa descrita en el cap´ıtulo 3. Esto nos permitira´ estudiar la variacio´n de las
distribuciones de las propiedades de los cu´mulos con la edad y extender el estudio a SFH
ma´s realistas que un brote instanta´neo.
Para comprender ma´s detalladamente la influencia de los efectos de muestreo en el espec-
tro de regiones H ii queremos usar las SEDs obtenidas en las simulaciones Monte Carlo
mencionadas anteriormente, como continuos ionizantes en simulaciones de fotoioniza-
cio´n. Esto nos permitira´ hacer una calibracio´n de diversos estimadores de propiedades
de regiones H ii y de sus cu´mulos ionizantes, donde se podr´ıa usar una geometr´ıa del gas
ma´s realista que tenga en cuenta la evolucio´n dina´mica de la nube (expansio´n, disipacio´n)
as´ı como choques.
En lo que respecta al modelado de galaxias, un primer paso sera´ usar las relaciones
de escala obtenidas en el cap´ıtulo 4 para estimar las contribuciones a la emisio´n de la
galaxia de las regiones H ii en funcio´n de la masa del cu´mulo ionizante para diversas
SFH y dependiendo de la l´ınea considerada.
Un segundo paso sera´ utilizar los resultados de las simulaciones de fotoionizacio´n reali-
zadas con las SEDs de las simulaciones Monte Carlo. Para ello habr´ıa que incluir una
SFR y se podr´ıa considerar la ICMF como una distribucio´n de probabilidad con sus
propios efectos de muestreo.
Con estos estudios obtendremos una amplia evaluacio´n de la influencia los efectos de
muestreo de las distribuciones de masa de estrellas y de cu´mulos en los espectros de




En las siguientes figuras se muestran los resultados de las regresiones completas (todas
las masas) para cada l´ınea de emisio´n estudiada y para todas las metalicidades. En las
gra´ficas se muestran mediante curvas de colores los valores para las distintas metalicida-
des de la pendiente (arriba), del logaritmo de la luminosidad para 1 M (centro) y del
log(1-r), donde r es el coeficiente de correlacio´n (abajo) frente a la edad. Las graficas se
muestran en orden creciente de longitud de onda. Los colores representan las distintas
metalicidades (ver leyenda abajo). Negro: Z=0.001. Azul: Z=0.004. Verde: Z=0.008.
Naranja: Z=0.02. Rojo: Z=0.04. Con l´ınea discontinua se muestran los valores para los
que no se cumplen el criterio de visibilidad EWSR ≥ 1.
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[O II] λ3726 Å


























Figura A.1: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 3726 A˚.
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[O II] λ3727 Å


























Figura A.2: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 3727 A˚.
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[O II] λ3729 Å


























Figura A.3: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 3729 A˚.
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[Ne III] λ3869 Å






























Figura A.4: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne iii] λ 3869 A˚.
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[Ne III] λ3968 Å






























Figura A.5: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne iii] λ 3968 A˚.
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[S II] λ4070 Å


























Figura A.6: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 4070 A˚.
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[S II] λ4078 Å

























Figura A.7: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 4078 A˚.
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[O III] λ4363 Å


























Figura A.8: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 4363 A˚.
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He II λ4686 Å






























Figura A.9: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para He ii λ 4686 A˚.
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 Hβ λ4861 Å


























Figura A.10: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para Hβ.
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[O III] λ4959 Å




























Figura A.11: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 4959 A˚.
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[O III] λ5007 Å




























Figura A.12: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 5007 A˚.
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Figura A.13: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para He i λ 5876 A˚.
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[O I] λ6300 Å




























Figura A.14: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O i] λ 6300 A˚.
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[S III] λ6312 Å



























Figura A.15: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 6312 A˚.
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[N II] λ6548 Å





























Figura A.16: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [N ii] λ 6548 A˚.
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Figura A.17: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para Hα.
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[N II] λ6584 Å





























Figura A.18: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [N ii] λ 6584 A˚.
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Figura A.19: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 6716 A˚.
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[S II] λ6720 Å


























Figura A.20: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 6720 A˚.
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[S II] λ6731 Å


























Figura A.21: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 6731 A˚.
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[Ar III] λ7135 Å


























Figura A.22: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ar iii] λ 7135 A˚.
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Figura A.23: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 7323 A˚.
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[O II] λ7332 Å

























Figura A.24: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 7332 A˚.
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[S III] λ9069 Å

























Figura A.25: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 9069 A˚.
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[S III] λ9532 Å

























Figura A.26: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 9532 A˚.
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[Ar II] λ7 µ




























Figura A.27: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ar ii] λ 7 µ.
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[Ar III] λ9 µ






























Figura A.28: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ar iii] λ 9 µ.
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[S IV] λ10 µ


























Figura A.29: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iv] λ 10 µ.
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[Ne II] λ12 µ


























Figura A.30: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne ii] λ 12 µ.
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Figura A.31: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne iii] λ 15 µ.
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[S III] λ18 µ































Figura A.32: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 18 µ.
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[S III] λ33 µ






























Figura A.33: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 33 µ.
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[Ne III] λ36 µ



























Figura A.34: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne iii] λ 36 µ.
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[O III] λ51 µ




























Figura A.35: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 51 µ.
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[N III] λ57 µ


























Figura A.36: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [N iii] λ 57 µ.
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[O III] λ88 µ




























Figura A.37: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 88 µ.
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[N II] λ121 µ





























Figura A.38: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [N ii] λ 121 µ.

Ape´ndice B
Regresiones de alta masa
En las siguientes figuras se muestran los resultados de las regresiones de alta masa
para cada l´ınea de emisio´n estudiada y para todas las metalicidades. En las gra´ficas
se muestran mediante curvas de colores los valores para las distintas metalicidades de
la pendiente (arriba), del logaritmo de la luminosidad para 1 M (centro) y del log(1-
r), donde r es el coeficiente de correlacio´n (abajo) frente a la edad. Las graficas se
muestran en orden creciente de longitud de onda. Los colores representan las distintas
metalicidades (ver leyenda abajo). Negro: Z=0.001. Azul: Z=0.004. Verde: Z=0.008.
Naranja: Z=0.02. Rojo: Z=0.04. Con l´ınea discontinua se muestran los valores para los
que no se cumplen el criterio de visibilidad EWSR ≥ 1.
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[O II] λ3726 Å





























Figura B.1: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 3726 A˚.
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[O II] λ3727 Å




























Figura B.2: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 3727 A˚.
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[O II] λ3729 Å





























Figura B.3: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 3729 A˚.
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[Ne III] λ3869 Å






























Figura B.4: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne iii] λ 3869 A˚.
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[Ne III] λ3968 Å






























Figura B.5: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne iii] λ 3968 A˚.
Ape´ndice B. Resultados de las regresiones 167











[S II] λ4070 Å




























Figura B.6: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 4070 A˚.
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[S II] λ4078 Å




























Figura B.7: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 4078 A˚.
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Figura B.8: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 4363 A˚.
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Figura B.9: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para He ii λ 4686 A˚.
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 Hβ λ4861 Å




























Figura B.10: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para Hβ.
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[O III] λ4959 Å


























Figura B.11: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 4959 A˚.
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[O III] λ5007 Å


























Figura B.12: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 5007 A˚.
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Figura B.13: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para He i λ 5876 A˚.
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[O I] λ6300 Å




























Figura B.14: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O i] λ 6300 A˚.
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Figura B.15: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 6312 A˚.
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[N II] λ6548 Å



























Figura B.16: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [N ii] λ 6548 A˚.
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Figura B.17: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para Hα.
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[N II] λ6584 Å



























Figura B.18: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [N ii] λ 6584 A˚.
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[S II] λ6716 Å

























Figura B.19: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 6716 A˚.
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[S II] λ6720 Å

























Figura B.20: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 6720 A˚.
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[S II] λ6731 Å


























Figura B.21: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S ii] λ 6731 A˚.
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[Ar III] λ7135 Å




























Figura B.22: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ar iii] λ 7135 A˚.
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Figura B.23: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 7323 A˚.
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Figura B.24: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O ii] λ 7332 A˚.
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Figura B.25: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 9069 A˚.
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[S III] λ9532 Å





























Figura B.26: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 9532 A˚.
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[Ar II] λ7 µ































Figura B.27: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ar ii] λ 7 µ.
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Figura B.28: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ar iii] λ 9 µ.
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Figura B.29: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iv] λ 10 µ.
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Figura B.30: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne ii] λ 12 µ.
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Figura B.31: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne iii] λ 15 µ.
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Figura B.32: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 18 µ.
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Figura B.33: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [S iii] λ 33 µ.
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Figura B.34: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [Ne iii] λ 36 µ.
Ape´ndice B. Resultados de las regresiones 196












[O III] λ51 µ






























Figura B.35: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 51 µ.
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Figura B.36: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [N iii] λ 57 µ.
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Figura B.37: Pendientes, log L(1 M) y log(1-r) para [O iii] λ 88 µ.
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En las siguientes figuras se muestran para cada l´ınea de emisio´n estudiada y para to-
das las metalicidades, las anchuras equivalentes obtenidas a partir de las relaciones de
escala (EWSR), las obtenidas directamente de los modelos (EW ) y la diferencia de los
logaritmos de ambas (log EWSREW ) frente a la edad. Por simplicidad so´lo se muestran los
resultados para 103, 104, 105, 106 y 107 M. Las graficas se muestran en orden creciente
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[O II] λ3726 Å
























Figura C.1: EWSR, EW y log EWSREW para [O ii] λ 3726 A˚.
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[O II] λ3727 Å

























Figura C.2: EWSR, EW y log EWSREW para [O ii] λ 3727 A˚.
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Figura C.3: EWSR, EW y log EWSREW para [O ii] λ 3729 A˚.
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Figura C.4: EWSR, EW y log EWSREW para [Ne iii] λ 3869 A˚.
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Figura C.5: EWSR, EW y log EWSREW para [Ne iii] λ 3968 A˚.
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Figura C.6: EWSR, EW y log EWSREW para [S ii] λ 4070 A˚.
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Figura C.7: EWSR, EW y log EWSREW para [S ii] λ 4078 A˚.
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Figura C.8: EWSR, EW y log EWSREW para [O iii] λ 4363 A˚.
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He II λ4686 Å






















Figura C.9: EWSR, EW y log EWSREW para He ii λ 4686 A˚.
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 Hβ λ4861 Å
























Figura C.10: EWSR, EW y log EWSREW para Hβ.
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[O III] λ4959 Å

























Figura C.11: EWSR, EW y log EWSREW para [O iii] λ 4959 A˚.
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[O III] λ5007 Å

























Figura C.12: EWSR, EW y log EWSREW para [O iii] λ 5007 A˚.
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Figura C.13: EWSR, EW y log EWSREW para He i λ 5876 A˚.
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[O I] λ6300 Å
























Figura C.14: EWSR, EW y log EWSREW para [O i] λ 6300 A˚.
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[S III] λ6312 Å
























Figura C.15: EWSR, EW y log EWSREW para [S iii] λ 6312 A˚.
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Figura C.16: EWSR, EW y log EWSREW para [N ii] λ 6548 A˚.
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Figura C.17: EWSR, EW y log EWSREW para Hα.
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[N II] λ6584 Å

























Figura C.18: EWSR, EW y log EWSREW para [N ii] λ 6584 A˚.
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[S II] λ6716 Å

























Figura C.19: EWSR, EW y log EWSREW para [S ii] λ 6716 A˚.
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[S II] λ6720 Å

























Figura C.20: EWSR, EW y log EWSREW para [S ii] λ 6720 A˚.
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[S II] λ6731 Å
























Figura C.21: EWSR, EW y log EWSREW para [S ii] λ 6731 A˚.
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[Ar III] λ7135 Å
























Figura C.22: EWSR, EW y log EWSREW para [Ar iii] λ 7135 A˚.
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[O II] λ7323 Å























Figura C.23: EWSR, EW y log EWSREW para [O ii] λ 7323 A˚.
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[O II] λ7332 Å























Figura C.24: EWSR, EW y log EWSREW para [O ii] λ 7332 A˚.
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[S III] λ9069 Å

























Figura C.25: EWSR, EW y log EWSREW para [S iii] λ 9069 A˚.
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[S III] λ9532 Å


























Figura C.26: EWSR, EW y log EWSREW para [S iii] λ 9532 A˚.
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[Ar II] λ7 µ


























Figura C.27: EWSR, EW y log EWSREW para [Ar ii] λ 7 µ.
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[Ar III] λ9 µ


























Figura C.28: EWSR, EW y log EWSREW para [Ar iii] λ 9 µ.
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[S IV] λ10 µ



























Figura C.29: EWSR, EW y log EWSREW para [S iv] λ 10 µ.
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[Ne II] λ12 µ



























Figura C.30: EWSR, EW y log EWSREW para [Ne ii] λ 12 µ.
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[Ne III] λ15 µ



























Figura C.31: EWSR, EW y log EWSREW para [Ne iii] λ 15 µ.
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[S III] λ18 µ
























Figura C.32: EWSR, EW y log EWSREW para [S iii] λ 18 µ.
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[S III] λ33 µ

























Figura C.33: EWSR, EW y log EWSREW para [S iii] λ 33 µ.
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[Ne III] λ36 µ



























Figura C.34: EWSR, EW y log EWSREW para [Ne iii] λ 36 µ.
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[O III] λ51 µ

























Figura C.35: EWSR, EW y log EWSREW para [O iii] λ 51 µ.
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[N III] λ57 µ
























Figura C.36: EWSR, EW y log EWSREW para [N iii] λ 57 µ.
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[O III] λ88 µ

























Figura C.37: EWSR, EW y log EWSREW para [O iii] λ 88 µ.
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[N II] λ121 µ

























Figura C.38: [EWSR, EW y log EWSREW para [N ii] λ 121 µ.
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